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RESUMO
Neste trabalho apresentamos os resultados do estudo de duas varia´veis
catacl´ısmicas: SDSS J0926+3624 e OY Carinae. SDSS J0926+3624 e´
atualmente a u´nica estrela AM CVn eclipsante e tambe´m a bina´ria
eclipsante de menor per´ıodo conhecida. Suas curvas de luz mostram
eclipses profundos (∼ 2 mag) a cada 28.3 min, que duram ∼ 2 min, bem
como erupc¸o˜es com amplitude de ∼ 2 mag a cada ∼ 100−200 d. OY Ca-
rinae e´ uma nova ana˜ eclipsante de curto per´ıodo (Porb ' 91 min)
do tipo SU UMa. Suas curvas de luz mostram eclipses profundos
(∼ 2.5 mag), que duram ∼ 9 min, assim como erupc¸o˜es e supererupc¸o˜es
em escala tempo de dias-meses.
Os dados de SDSS J0926+3624 foram obtidos com o Telesco´pio Robo´tico
Liverpool de 2.0 m e a caˆmera RISE em Fevereiro-Marc¸o de 2012, nas
quais o objeto estava em quiesceˆncia. Modelamos a contribuic¸a˜o da
ana˜ branca a` curva de luz e subtra´ımos a curva modelada dos dados
para isolar a contribuic¸a˜o das demais fontes de luz na bina´ria. Aplica-
mos te´cnicas de mapeamento por eclipse para mapear a distribuic¸a˜o de
brilho do disco de acre´scimo. O mapa de eclipse com a ana˜ branca sub-
tra´ıda mostrou uma emissa˜o aumentada ao longo da trajeto´ria bal´ıstica,
sugerindo um transbordamento do jorro de mate´ria sobre o disco. As
distribuic¸o˜es radiais de temperatura de brilho mostraram um disco de
acre´scimo com temperatura de ∼ 4000 K, e uma emissa˜o aumentada ao
longo do jorro, com uma temperatura de ∼ 6000 K.
Para OY Carinae, os dados foram obtidos com o Telesco´pio SOAR de
4.1 m na banda B entre Fevereiro e Abril de 2014, enquanto o objeto
estava no estado quiescente. OY Car apresentou variac¸o˜es de ∼ 30%
no brilho fora do eclipse entre as curvas de luz individuais, o que nos
levou a separar os dados em dois estados distintos de brilho (alto e
baixo). Revisamos os paraˆmetros bina´rios de OY Carinae, obtendo
q = 0.107 ± 0.002, M1 = 0.808 ± 0.054 M, e raio externo do disco
de 0.466 ± 0.002 RL1 e 0.57 ± 0.03 RL1 para os estados baixo e alto,
respectivamente. As curvas de luz foram analisadas com te´cnicas de
mapeamento por eclipse tridimensional. O disco de acre´scimo e´ geome-
tricamente fino e tem aˆngulo de semi-abertura desprez´ıvel em ambos os
estados. O mapa de eclipse do estado baixo e´ dominado pela emissa˜o do
objeto central e do bright spot, sem contribuic¸a˜o significativa do disco,
enquanto o mapa do estado alto apresenta emissa˜o pronunciada de um
disco de acre´scimo mais extenso com uma diminuic¸a˜o da intensidade do
bright spot. Aplicamos os me´todos ‘Single’ e ‘Ensemble’ para derivar
a dependeˆncia da amplitude do flickering de baixa e alta frequeˆncia
com a fase orbital. A amplitude do flickering esta´ correlacionada com
o estado de brilho da bina´ria, sendo maior no estado alto de brilho. O
flickering originado no bright spot e´ de baixa frequeˆncia; sua amplitude
relativa cresce de 5% para 20% do estado baixo para o estado alto.
Ja´ o disco de acre´scimo produz flickering tanto de baixa quanto de
alta frequeˆncia, e sua contribuic¸a˜o ao flickering total e´ maior no estado
alto. Esta componente de flickering associada ao disco de acre´scimo
e´ possivelmente consequeˆncia de turbuleˆncia magneto-hidrodinaˆmica
na atmosfera do disco – o que nos fornece a perspectiva de estimar a
viscosidade no disco de acre´scimo de OY Carinae em quiesceˆncia.
Palavras-chave: Varia´veis Catacl´ısmicas. Novas ana˜s. Estrelas AM CVn.
ABSTRACT
This work reports the results of the study of two cataclysmic variables:
SDSS J0926+3624 and OY Carinae. SDSS J0926+3624 is currently
the only eclipsing AM CVn star known and also the shortest period
eclipsing binary. Its light curves show deep eclipses (∼ 2 mag) at every
28.3 min, lasting ∼ 2 min, as well as outbursts with a magnitude of
∼ 2 mag each ∼ 100 − 200 d. OY Carinae is a short period dwarf
nova (Porb ' 91 min) of the SU UMa type. Its light curves show deep
eclipses (∼ 2.5 mag), which last ∼ 9 min, as well as outbursts and
superoutbursts on a days-months time scale.
The SDSS J0926+3624 data was obtained with the 2.0 m Liverpool Ro-
botic Telescope and the RISE camera in February-March of 2012 while
the object was in quiescence. The contribution of the white dwarf to the
light curve was modeled and subsequently subtracted from the data to
obtain a light curve of its accretion disc. An eclipse mapping code was
used to obtain the brightness distribution of the accretion disc. The
WD-subtracted eclipse map shows increased emission along the ballis-
tic trajectory, suggesting the existence of gas stream overflow. Radial
brightness temperature distributions shows a faint disc (Td ∼ 4000 K)
and enhanced stream emission with temperatures ∼ 6000 K.
The OY Carinae data was obtained with the 4.1 m SOAR telescope
in the band B between February and April of 2014, while the object
was in its quiescent state. The data set shows out of eclipse brightness
variations of up to ∼ 30% among individual light curves, which led us
to separate the data into two sets: high and low brightness states. We
revised the binary parameters of OY Carinae, to find q = 0.107±0.002,
M1 = 0.808±0.054 M, and outer disc radius of 0.466±0.002 RL1 and
0.57± 0.03 RL1 for the low and high states, respectively. Average light
curves were analyzed with tridymensional eclipse mapping techniques.
The accretion disc is geometrically thin and has negligible half-opening
angles in both states. The eclipse map of the low state is dominated
by emission from the central object and the bright spot, with no sig-
nificant contribution from the accretion disc, whereas the eclipse map
of the high state shows a more pronounced disc emission and a de-
crease in bright spot intensity. We applied the ‘Single’ and ‘Ensemble’
methods to derive the phase dependency of the low- and high-frequency
flickering amplitudes. The flickering amplitude is correlated with the
out-of-eclipse brightness, being larger in the high brightness state. The
bright spot flickering is of low frequency; its relative amplitude incre-
ases from 5% to 20% from the low to the high brightness state. On
the other hand, the accretion disc generates flickering of both low- and
high-frequency, and its contribution to the total flickering is larger in
the high state. This disc flickering component is possibly consequence
of magneto-hydrodynamic turbulence in the disc atmosphere – which
opens the perspective to estimate the viscosity in the quiescent accre-
tion disc of OY Carinae.
Keywords: Cataclysmic Variables. Dwarf Novae. AM CVn Stars.
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1 INTRODUC¸A˜O
A maioria das estrelas sa˜o pouco interessantes de ser observadas
com regularidade, pois suas mudanc¸as de brilho acontecem muito len-
tamente. Mas existe um grupo de estrelas em que ocorre variabilidade
cont´ınua e imprevis´ıvel, denominado de Varia´veis Catacl´ısmicas (VCs).
Quando se observa um destes objetos, podemos veˆ-lo reduzir em bri-
lho por um fator 10 e minutos mais tarde ressurgir no nosso campo de
visa˜o, aumentar de brilho por um fator 100 de uma noite para outra,
ou desaparecer, caindo abaixo do limiar de visibilidade (Hellier, 2001).
As VCs sa˜o compostas por uma estrela velha de baixa massa gra-
vitacionalmente distorcida (a secunda´ria), que transfere mate´ria para
uma companheira ana˜ branca (a prima´ria) por meio de um disco de
acre´scimo (Warner, 1995). A compreensa˜o da f´ısica desse disco e´ muito
importante para descrever uma gama de fenoˆmenos astrof´ısicos, que
va˜o desde a formac¸a˜o estelar e planeta´ria ate´ nu´cleos ativos de gala´xias
(AGNs).
Discos de acre´scimo em VCs da sub-classe das novas ana˜s apre-
sentam aumentos episo´dicos de brilho denominados erupc¸o˜es. Dois mo-
delos competem pela explicac¸a˜o das causas dessas erupc¸o˜es. O modelo
de instabilidade no disco (DIM, Lasota (2001)) atribui as erupc¸o˜es a
uma instabilidade termoviscosa no disco que o faz transicionar de forma
c´ıclica entre um estado frio e de baixa viscosidade (quiesceˆncia) e um
estado quente e de alta viscosidade (erupc¸a˜o). Ja´ o modelo de instabili-
dade na taxa de transfereˆncia de mate´ria (MTIM, Bath (1972)), atribui
as erupc¸o˜es a` resposta de um disco com viscosidade constante (e alta)
a aumentos su´bitos na taxa de transfereˆncia de mate´ria da secunda´ria.
Assim, medir a viscosidade do disco de acre´scimo em quiesceˆncia e´ de
grande importaˆncia para melhorar a compreensa˜o dessa erupc¸o˜es.
E´ poss´ıvel estimar a viscosidade em discos de acre´scimo de novas
ana˜s em quiesceˆncia a partir do estudo de fenoˆmenos que envolvam
variabilidade temporal (onde a viscosidade se revela) como a resposta
do disco a variac¸o˜es na taxa de transfereˆncia de mate´ria e o estudo do
flickering em suas curvas de luz. Flickering e´ uma cintilac¸a˜o intr´ınseca
de brilho em escalas de tempo de segundos a dezenas de minutos vista
em curvas de luz de VCs (e de todos os objetos onde existe acre´scimo,
Warner (1995), Baptista e Bortoletto (2004), e suas refereˆncias). Em
VCs, o flickering pode se originar na regia˜o de impacto entre o jorro
de mate´ria transferida e o disco (formando ou uma mancha brilhante
na borda do disco, o bright spot, ou uma cauda extensa de emissa˜o
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em caso de transbordamento do jorro sobre o disco, um gas stream
overflow) e/ou de regio˜es turbulentas do pro´prio disco.
Te´cnicas de imageamento indireto permitem mapear a distri-
buic¸a˜o de brilho de discos de acre´scimo em VCs eclipsantes, fornecendo
uma maneira u´nica de investigar as condic¸o˜es f´ısicas no disco, seguir as
mudanc¸as em sua estrutura com o tempo, e estimar a sua viscosidade
(por exemplo, Horne (1985), Baptista (2001, 2016)).
O objetivo desse trabalho foi o de desenvolver habilidade no uso
de te´cnicas de imageamento indireto em VCs eclipsantes visando estu-
dar seus discos de acre´scimo e, em particular, permitir a estimativa da
viscosidade a partir do mapeamento das suas fontes de flickering. Para
este fim, analisamos dados de fotometria ra´pida de duas VCs eclipsan-
tes.
SDSS J0926+3624 e´ uma VC do tipo AM CVn, onde uma se-
cunda´ria com massa sub-estelar e deficiente em hidrogeˆnio transfere
mate´ria para uma ana˜ branca numa bina´ria eclipsante ultracompacta
com per´ıodo orbital de apenas 28 min. Trata-se tambe´m de uma nova
ana˜, que apresenta erupc¸o˜es recorrentes, flickering, e suspeita de disco
el´ıptico duradouro (presenc¸a de modulac¸a˜o tipo superhump mesmo em
quiesceˆncia). Um aspecto particularmente interessante acerca desse ob-
jeto e´ que seu per´ıodo ultracurto permite a coleta de um grande nu´mero
de curvas de luz (' 20) numa mesma noite.
OY Carinae e´ uma nova ana˜ eclipsante que apresenta erupc¸o˜es
normais e supererupc¸o˜es mais brilhantes e menos frequentes (sub-tipo
SU UMa). O fato da luz em quiesceˆncia ser dominada pela emissa˜o do
bright spot e da ana˜ branca, com contribuic¸a˜o irrelevante do disco de
acre´scimo, sugere que a viscosidade quiescente e´ baixa e que a mate´ria
se acumula no disco entre erupc¸o˜es sucessivas – tornando OY Car um
dos melhores exemplos de objetos cujas erupc¸o˜es sa˜o presumivelmente
produzidas pelo DIM. Estimar a viscosidade em seu disco de acre´scimo
quiescente e comparar com as estimativas existentes para novas ana˜s
cujas erupc¸o˜es sa˜o possivelmente causadas pelo MTIM permite testar
a consisteˆncia e a validade dessas estimativas e dos modelos nos quais
se baseia.
Esse trabalho apresenta os resultados da ana´lise de dados de
fotometria ra´pida de SDSS J0926+3624 e OY Car com te´cnicas de ima-
geamento indireto. A dissertac¸a˜o esta´ organizada da seguinte maneira:
O cap´ıtulo 2 apresenta uma revisa˜o bibliogra´fica dos temas aborda-
dos ao longo do trabalho, o cap´ıtulo 3 descreve o estudo feito sobre
SDSS J0926+3624, o cap´ıtulo 4 reporta os resultados da ana´lise de
OY Carinae, e as concluso˜es e perspectivas sa˜o mostrados no cap´ıtulo 5.
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2 REVISA˜O BIBLIOGRA´FICA
Neste cap´ıtulo apresentaremos uma revisa˜o bibliogra´fica sobre as
Varia´veis Catacl´ısmicas, discos de acre´scimos nestes objetos, histo´rico
sobre o estudo do flickering, e sobre a te´cnica de mapeamento por
eclipse.
2.1 VARIA´VEIS CATACLI´SMICAS
Estrelas se formam a partir de uma nuvem de poeira e ga´s interes-
telar que colapsa pela sua pro´pria gravidade. Numa nuvem dessas, ha´
formac¸a˜o de va´rias novas estrelas. Quando a estrela se forma perto de
companheiras, a atrac¸a˜o gravitacional da´ origem a sistemas bina´rios,
triplos, pares de bina´rios, ou outras combinac¸o˜es similares – estrelas
simples como o nosso Sol sa˜o uma minoria. Em sistemas bina´rios, a es-
trela de maior massa exaure o hidrogeˆnio em seu nu´cleo mais depressa
que a companheira e evolui rumo ao ramo das gigantes, transferindo
parte da sua mate´ria para a companheira ao preencher a equipotencial
conhecida como Lobo de Roche. As camadas externas dessa estrela sa˜o
ejetadas numa Nebulosa Planeta´ria que carrega a maior parte do mo-
mento angular da bina´ria original, deixando para tra´s uma ana˜ branca
(WD, o remanescente do nu´cleo da estrela de maior massa) e sua estrela
companheira (a secunda´ria), numa o´rbita uma centena de vezes mais
compacta. Essas bina´rias sa˜o denominadas de bina´rias po´s-envelope
comum (post-common envelope binary) ou bina´rias pre´-catacl´ısmicas.
A posterior perda de momento angular orbital encolhe a bina´ria ate´
que a secunda´ria (de massa M2) preenche seu lobo de Roche e passa a
transferir mate´ria de volta para a ana˜ branca (de massa M1) atrave´s
do ponto Lagrangeano interno (L1), iniciando a fase de sua vida como
uma Varia´vel Catacl´ısmica (VC) (Warner (1995) e suas refereˆncias).
Quando a prima´ria na˜o possui campos magne´ticos intensos (B .
105 G), o jato de ga´s que sai de L1 possui momento angular diferente
de zero e na˜o colide diretamente com a ana˜ branca. Ele segue uma
trajeto´ria bal´ıstica em torno da prima´ria, chocando-se com ele pro´prio
apo´s contornar o objeto central, o que leva a` formac¸a˜o de uma anel. O
choque e o atrito viscoso espalham este anel em um disco, denominado
de disco de acre´scimo. Essa viscosidade e´ provavelmente de natureza
magneto-hidrodinaˆmica (Shakura; Sunyaev, 1973; Hawley; Balbus, 1991;
Balbus; Hawley, 1991). A Figura 1 mostra o esquema de formac¸a˜o do
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disco por este processo, como apresentado por Verbunt (1982).
Figura 1 – Diagrama esquema´tico da formac¸a˜o de um disco de
acre´scimo, adaptado de Verbunt (1982).
Se a mate´ria continua a fluir da secunda´ria durante a formac¸a˜o
do disco, o jato de ga´s proveniente do ponto L1 choca-se com a borda
do disco formando uma mancha brilhante (bright spot) no local do
impacto. Uma concepc¸a˜o de uma bina´ria catacl´ısmica vista perpendi-
cularmente ao plano orbital e´ mostrada na Figura 2.
Se o vetor normal a este plano forma um aˆngulo de inclinac¸a˜o i
suficientemente grande (i ∼ 70◦ − 90◦) em relac¸a˜o ao observador na
Terra, a secunda´ria ocultara´ periodicamente as partes centrais do disco
e o sistema sera´ dito como eclipsante. A Figura 3 mostra um exemplo
de curva de luz t´ıpica de sistema eclipsante. Nela esta˜o indicados os
pontos de ocultac¸a˜o (ingresso) e reaparecimento (egresso) das principais
componentes do eclipse. VCs eclipsantes – como SDSS J0926+3624 e
OY Carinae – teˆm caracter´ısticas u´teis, pois a ocultac¸a˜o do disco de
acre´scimo e da prima´ria pela secunda´ria pode ser utilizada para estimar
os paraˆmetros orbitais da bina´ria, medir variac¸o˜es de per´ıodo orbital e
permite estudar a estrutura espacial dos disco atrave´s de te´cnicas de
mapeamento por eclipses.
A primeira VC foi descoberta em 1855. Hind (1856) ficou sur-
preso quando encontrou uma varia´vel bastante azul de magnitude 9, que
logo apagou-se para magnitude 13−14. Seguindo a convenc¸a˜o para de-
signac¸a˜o de estrelas varia´veis, este objeto foi nomeado U Geminorum.
Alguns meses mais tarde, Pogson (1857) observou esta varia´vel num es-
tado alto de brilho, ale´m de possivelmente ter feito a primeira detecc¸a˜o
de flickering (cintilac¸a˜o intr´ınseca, ra´pida e de baixa amplitude, carac-
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Figura 2 – Representac¸a˜o art´ıstica de uma varia´vel catacl´ısmica, com
suas principais componentes: Disco de acre´scimo, trajeto´ria bal´ıstica,
secunda´ria, ana˜ branca no centro do disco e o bright spot. Adaptado
de Hellier (2001).
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de egresso e ingresso da ana˜ branca e do bright spot. Dados utilizados
neste trabalho.
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ter´ıstica de varia´veis catacl´ısmicas) notando que U Gem “apresentava
uma cintilac¸a˜o curiosa, notada no terceiro dia apo´s o ma´ximo, que na˜o
tinha origem em distorc¸o˜es atmosfe´ricas, ja´ que estrelas vizinhas na˜o
eram afetadas da mesma maneira”. Desde enta˜o va´rias centenas de
objetos foram identificados como pertencente a esta classe de bina´rias.
Segundo Warner (1995), podemos classificar as VCs baseado na
morfologia das curvas de luz, caracter´ısticas espectrosco´picas e na inten-
sidade do campo magne´tico da ana˜ branca. Assim, temos as seguintes
subclasses:
• Novas cla´ssicas: Sa˜o sistemas que apresentaram apenas uma
erupc¸a˜o observada, de amplitude entre 6 e 19 magnitudes, sendo
explicada como eventos de queima termonuclear de hidrogeˆnio na
superf´ıcie da ana˜ branca;
• Novas recorrentes: Sa˜o sistemas que foram observados mais de
uma erupc¸a˜o do tipo nova;
• Nova-likes: Sa˜o VCs que aparentam sempre estar num estado de
brilho associado a erupc¸o˜es;
• VCs magne´ticas: Sa˜o sistemas nos quais a ana˜ branca possui um
campo magne´tico intenso para ser detectado. Subdividem-se em
duas classes: Polares e polares intermedia´rios, dependendo da
intensidade do campo e do sincronismo (ou na˜o) entre rotac¸a˜o da
ana˜ branca e per´ıodo orbital;
• Novas ana˜s: Sa˜o sistemas que possuem erupc¸o˜es recorrentes de
baixa amplitude. Mais informac¸o˜es na Sec¸a˜o 2.1.2.
2.1.1 Geometria de Roche
Para compreender a f´ısica destes sistemas e´ necessa´rio ter uma
descric¸a˜o geome´trica do campo gravitacional das duas estrelas que go-
verna a dinaˆmica do sistema. Isso ja´ e´ conhecido desde 1873, quando
E´douard Roche estudou o problema de treˆs corpos, obtendo uma des-
cric¸a˜o matema´tica para as superf´ıcies equipotenciais gravitacionais de
dois corpos. Seu estudo foi aplicado em bina´rias pro´ximas, e a des-
cric¸a˜o matema´tica das equipotenciais ficou conhecida como “modelo
de Roche” (Roche, 1873).
O modelo de Roche toma um conjunto de coordenadas cartesia-
nas em co-rotac¸a˜o com a bina´ria como referencial, localizando a origem
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do sistema no centro da prima´ria, o eixo x na direc¸a˜o que liga as duas
estrelas e o eixo z perpendicular ao plano orbital. Desta forma o eixo y
indica a direc¸a˜o do movimento da prima´ria em um referencial inercial.
Podemos considerar cada estrela como uma massa puntual (ja´ que as
secunda´rias em VCs teˆm envelopes rarefeitos), de maneira que o poten-
cial gravitacional total e´ a soma dos potenciais gravitacionais de cada
estrela com o potencial efetivo da forc¸a centr´ıfuga (Kopal, 1959). Assim,
esse potencial pode ser escrito como (Frank; King; Raine, 2002),
ΦR = − GM1√
x2 + y2 + z2
− GM2√
(x− a)2 + y2 + z2
−1
2
Ω2orb
[
(x− µa)2 + y2
]
,
(2.1)
onde M1 e´ a massa da prima´ria, M2 a massa da secunda´ria, Ωorb =
2pi/Porb e´ a frequeˆncia angular, a e´ a separac¸a˜o orbital e o paraˆmetro
µ e´ func¸a˜o das massas, µ = M2/ [M1 +M2]. Podemos obter a projec¸a˜o
bidimensional do potencial da Eq. 2.1 no plano (x, y). O resultado e´
mostrado na Fig. 4. Existem cinco pontos de equil´ıbrio gravitacional,
conhecidos como pontos lagrangeanos (L1...5 na Fig.4).
Figura 4 – Projec¸a˜o bidimensional no plano (x, y) dos contornos das
superf´ıcies equipotenciais de Roche. Adaptado de Frank, King e Raine
(2002).
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Uma consequeˆncia das superf´ıcies equipotenciais para bina´rias
pro´ximas e´ o tamanho limite que as estrelas podem ter sem que haja
transfereˆncia de mate´ria entre elas ou uma superf´ıcie comum a`s duas
estrelas. A equipotencial limite gera duas superf´ıcies fechadas denomi-
nadas de lobos de Roche que sa˜o mostrados como linha mais espessa
na Fig. 4. No caso espec´ıfico de VCs, a equipotencial de Roche fornece
a forma da secunda´ria. De fato, o lobo de Roche da secunda´ria e´ li-
geiramente menor que o tamanho da estrela, de maneira que material
da secunda´ria flui atrave´s de L1 em direc¸a˜o a` prima´ria causando trans-
fereˆncia de mate´ria entre as estrelas. Esse processo e´ denominado de
transbordamento do lobo de Roche.
2.1.2 Novas Ana˜s
Novas ana˜s sa˜o VCs que sofrem erupc¸o˜es recorrentes em escalas
de tempo de dias-meses, nas quais o disco de acre´scimo aumenta de
brilho por fatores 20 − 100. As erupc¸o˜es sa˜o explicadas em termos ou
de uma instabilidade termo-viscosa no disco (Sec¸a˜o 2.2.1) ou de uma
instabilidade na taxa de transfereˆncia de mate´ria da estrela doadora
(Sec¸a˜o 2.2.2). Existem treˆs subtipos de novas ana˜s:
• Z Cam: Sa˜o sistemas que apresentam standstills (estados de lu-
minosidade intermedia´ria entre erupc¸a˜o e quiesceˆncia que podem
durar alguns dias) apo´s as erupc¸o˜es. Alguns objetos dessa classe
apresentam ainda erupc¸o˜es durante os estados de standstills (Ha-
meury; Lasota, 2014);
• SU UMa: Sa˜o sistemas que apresentam supererupc¸o˜es, que sa˜o
mais brilhantes e duram aproximadamente 5 vezes mais que as
erupc¸o˜es comuns. Durante as supererupc¸o˜es sa˜o observados su-
perhumps, que sa˜o uma modulac¸a˜o de brilho com per´ıodo leve-
mente diferente do orbital;
• U Gem: Sa˜o todas as novas ana˜s que na˜o fazem parte do nem
dos subtipos Z Cam ou SU UMa.
2.1.3 AM CVn
A subclasse das AM Canum Venaticorum (AM CVn) compre-
ende bina´rias ultracompactas (Porb < 65 min), onde uma estrela do-
adora de baixa massa deficiente em hidrogeˆnio, parcial ou totalmente
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degenerada, transborda seu lobo de Roche e transfere mate´ria para sua
companheira (ana˜ branca) atrave´s de um disco de acre´scimo.
Desde que a´tomos de he´lio sa˜o mais pesados do que os de hi-
drogeˆnio, estrelas de he´lio sa˜o mais compactas do que as de hidrogeˆnio
para a mesma massa, e assim so´ entram em contato com seu lobo de
Roche em separac¸o˜es orbitais pequenas. Nas AM CVn a transfereˆncia
de massa e´ controlada por radiac¸a˜o gravitacional, que e´ o mecanismo
dominante de perda de momento angular em pequenas separac¸o˜es or-
bitais (Nelemans; Yungelson; Zwart, 2004). Os sistemas AM CVn sa˜o de
grande interesse, pois podem ser os progenitores de supernovas Tipo Ia
(Tutukov; Yungelson, 1981; Webbink, 1984; Iben Jr.; Tutukov, 1984). Ale´m
disso, devido aos seus per´ıodos muitos curtos, preveˆ-se que as AM CVn
sejam as fontes mais fortes de ondas gravitacionais detecta´veis pelo fu-
turo experimento Laser Interferometer Space Antenna (LISA) (Stroeer;
Vecchio, 2006; Roelofs; Nelemans; Groot, 2007).
2.2 DISCOS DE ACRE´SCIMO
Discos de acre´scimos sa˜o importantes em uma grande gama de
objetos astrof´ısicos, indo desde a formac¸a˜o estelar e de sistemas pla-
neta´rios ate´ nu´cleos ativos de gala´xias (AGNs), passando por bina´rias
com transfereˆncia de mate´ria. Mas os melhores laborato´rios para estu-
dos sobre discos de acre´scimo sa˜o as VCs, pois elas na˜o sa˜o ocultadas
por densas nuvens de poeira (como discos na formac¸a˜o planeta´ria ou
estelar), sua evoluc¸a˜o e´ ra´pida para os padro˜es astrof´ısicos (em AGNs
a evoluc¸a˜o e´ muito lenta), e, em geral, emitem bastante no o´ptico e
infravermelho.
Para descrever os princ´ıpios ba´sicos da f´ısica de discos de acre´scimo,
vamos tomar um sistema de coordenadas cil´ındricas (r, φ, z) centrado
na prima´ria (Frank; King; Raine, 2002). Consideramos que o disco esta´
suficientemente pro´ximo da prima´ria para que a influeˆncia gravitacio-
nal da secunda´ria seja desprez´ıvel, e que a prima´ria na˜o possui campos
magne´ticos intensos (B . 105 G), de forma que na˜o exerce influeˆncia
sobre o ga´s. Assim, o material no disco de acre´scimo descreve o´rbitas
keplerianas em torno da ana˜ branca com velocidade angular,
Ωk(r) =
[
GM1
r3
]1/2
, (2.2)
onde Ωk e´ a velocidade angular kepleriana e G e´ a constante gravitaci-
onal universal.
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Para o material ser acrescido sobre o objeto central, e´ necessa´rio
algum mecanismo para dissipar o momento angular. Para descrever a
difusa˜o, tomamos −vrad como a velocidade radial de deriva e Σ como
a densidade superficial de mate´ria. Assim, podemos descrever a densi-
dade do disco em func¸a˜o do tempo como,
∂Σ
∂t
=
3
r
∂
∂r
[
r1/2
∂
∂r
(
νΣr1/2
)]
, (2.3)
onde ν e´ o coeficiente de viscosidade cine´tica. Tambe´m podemos inferir
a taxa de acre´scimo sobre a prima´ria (M˙1) como,
M˙1 = 2pir(−vrad)Σ . (2.4)
A energia irradiada pelo disco e´ dada pelo atrito entre ane´is de
mate´ria vizinhos. Para o caso de um disco de acre´scimo em estado
estaciona´rio (∂Σ/∂t = 0), podemos escrever a taxa de dissipac¸a˜o de
energia viscosa no disco como,
D(r) = νΣ
(
r
dΩ
dr
)2
= 3GM1
M˙1
8pir3
[
1−
(
R1
r
)1/2]
. (2.5)
Se o material for oticamente espesso podemos aproximar a emissa˜o
de radiac¸a˜o pelas faces do disco a` radiac¸a˜o de corpo negro (D(r) =
σ T (r)4). Neste caso, a distribuic¸a˜o radial de temperatura do disco
sera´ dada por,
Teff(r) = T?
[
r
R1
]−3/4{
1−
[
R1
r
]1/2}1/4
, T? =
[
3GM1M˙1
8piσR31
]1/4
,
(2.6)
onde Teff e´ a temperatura efetiva, σ e´ a constante de Stephan-Boltzmann,
e R1 e´ o raio da prima´ria. Para as partes do disco mais afastadas da
ana˜ branca (r  R1) a Eq. 2.6 se reduz a` seguinte distribuic¸a˜o,
Teff(r) ' T?
(
r
R1
)−3/4
. (2.7)
Pode-se verificar pela expressa˜o anterior, que o espectro emitido
por um disco em estado estaciona´rio e´ independente da viscosidade.
A consequeˆncia disso, e´ que a observac¸a˜o de discos estaciona´rios na˜o
pode ser usada para investigar a natureza dos processos viscosos que
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ocorrem no disco.
Em geral, a estrutura de um disco e´ definida pela Eq. 2.5, mas
ela so´ pode ser resolvida se tivermos uma prescric¸a˜o para ν. A soluc¸a˜o
conhecida como modelo padra˜o para discos estaciona´rios (ou steady
α-disc model) e´ obtida adotando a prescric¸a˜o de Shakura e Sunyaev
(1973),
ν = αcsH (2.8)
onde α e´ um paraˆmetro adimensional, cs e´ a velocidade do som no ma-
terial, e H e´ a escala de altura do disco. Uma das formas de interpretar
essa expressa˜o e´ assumir que a viscosidade e´ gerada por redemoinhos
de diaˆmetro H e velocidade de rotac¸a˜o αcs.
Para investigar a natureza da viscosidade em discos de acre´scimo
(ou, alternativamente, medir o valor de α) e´ preciso observar discos na˜o
estaciona´rios, onde a viscosidade se manifesta determinando a escala
de tempo de resposta a variac¸o˜es nas condic¸o˜es de contorno (por exem-
plo, a taxa de injec¸a˜o de mate´ria). Erupc¸o˜es de novas ana˜s fornecem o
melhor cena´rio para estes estudos. Ademais, os dois modelos propostos
para explicar essas erupc¸o˜es fornecem previso˜es bastante distintas para
a magnitude da viscosidade em um disco quiescente. O modelo de ins-
tabilidade no disco (DIM) preveˆ que a mate´ria se acumule num disco
de baixa viscosidade (α ∼ 0.01) em quiesceˆncia, enquanto no modelo
de instabilidade na taxa de transfereˆncia de mate´ria (MTIM) a visco-
sidade do disco e´ sempre alta (α ∼ 0.1). Assim, medir α do disco em
quiesceˆncia e´ crucial para testar qual modelo de erupc¸a˜o se aplica a
uma dada nova ana˜. As sec¸o˜es seguintes apresentam breves descric¸o˜es
destes dois modelos.
2.2.1 DIM - Modelo de Instabilidade no Disco
O DIM foi proposto inicialmente por Osaki (1974) e desenvolvido
por Hoshi (1979) e uma se´rie extensa de autores dai em diante (ver
Lasota (2001) e suas refereˆncias). Esse modelo atribui a erupc¸a˜o a uma
transic¸a˜o de fase no disco, que ioniza o hidrogeˆnio aumentando assim
a temperatura do disco e a luminosidade do sistema. Smak (1984) fez
uma das primeiras descric¸o˜es matema´ticas completa do mecanismo por
tra´s do DIM.
A Fig. 5 representada o ciclo limite que descreve o comporta-
mento das erupc¸o˜es de novas ana˜s. O mecanismo DIM pressupo˜e que
a taxa de ingresso de mate´ria no disco (que permanece constante no
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Figura 5 – Diagrama S que descreve o ciclo limite das erupc¸o˜es de novas
ana˜s pelo DIM, adaptado de Smak (1984).
tempo) seja superior a` taxa de acre´scimo sobre a ana˜ branca (com
αC ∼ 0.01) durante a quiesceˆncia, de maneira que a mate´ria se acumule
no disco e a densidade superficial Σ aumente gradualmente, aumen-
tando tambe´m a temperatura (trecho D → C) ate´ que alguma regia˜o
do disco alcance uma temperatura cr´ıtica T1 (e uma densidade cr´ıtica
Σ1) na qual o hidrogeˆnio e´ ionizado, aumentando assim a temperatura
do anel de mate´ria correspondente (trecho C → A). Esse aumento de
temperatura em um anel aquece os ane´is vizinhos, ionizando-os tambe´m
e dando origem a uma onda de aquecimento que varre o disco, deixando-
o num estado eruptivo quente e brilhante. Neste ponto a viscosidade do
disco deve aumentar (αH ∼ 0.1), de modo que a taxa de acre´scimo na
prima´ria aumente o suficiente para esvaziar e esfriar o disco em escalas
de tempo compara´veis a`s observadas. O aumento na taxa de acre´scimo
faz com que a densidade e temperatura do disco diminuam progressi-
vamente (trecho A → B), ate´ que a temperatura caia abaixo de T2 em
algum ponto, dando origem a uma onda de resfriamento que varre o
disco, levando-o de volta a um estado frio, quiescente e de baixa viscosi-
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dade (trecho B→ D), onde o ciclo recomec¸a. Esta e´ chamada “curva S”.
A diferenciac¸a˜o entre αC e αH e´ introduzida de forma ad-hoc no modelo
pela necessidade de ajustar a durac¸a˜o das fases de quiesceˆncia ∆tquies
(governada por αC) e de erupc¸a˜o ∆tout (determinada por αH) a`s ob-
servac¸o˜es, que apontam para razo˜es t´ıpicas de ∆quies/∆out ∼ 5 − 10.
Como a escala de tempo de decl´ınio das erupc¸o˜es em novas ana˜s indica
que αH ∼ 0.1 (Warner (1995) e suas refereˆncias), o mecanismo DIM
demanda αC ∼ 0.01.
2.2.2 MTIM - Modelo de Instabilidade na Taxa de Trans-
fereˆncia de Mate´ria
O MTIM assume que as erupc¸o˜es sa˜o causadas pela resposta
de um disco com viscosidade constante a um aumento su´bito na taxa
de transfereˆncia de mate´ria (M˙2). O valor da viscosidade e´ obtido da
escala de tempo observada para o decl´ınio das erupc¸o˜es em novas ana˜s
(Warner, 1995), α ∼ 0.1. A causa do aumento su´bito em M˙2 pode estar
associada a` natureza convectiva da secunda´ria.
Paczy´nski (1965) foi o primeiro a apontar que estrelas de baixa
massa convectivas, como as secunda´rias t´ıpicas de VCs, sa˜o potenci-
almente insta´veis. Pouco tempo depois, Bath (1972) mostrou que a
regia˜o de instabilidade no envelope torna-se muito mais extensa com
a aplicac¸a˜o de condic¸o˜es de contorno semelhantes a`s equipotenciais de
Roche, chegando a` conclusa˜o de que estrelas que normalmente seriam
esta´veis face a instabilidades dinaˆmicas podem agora tornar-se insta´veis
quando preenchem o lobo de Roche em uma bina´ria semi-ligada. Uma
explicac¸a˜o alternativa para os aumentos su´bitos em M˙2 envolve a in-
terac¸a˜o de manchas estelares com o ponto L1. Livio e Pringle (1994)
e King e Cannizzo (1998) argumentaram que a passagem de manchas
estelares em frente ao ponto L1 pode reduzir significativamente a taxa
de transfereˆncia de mate´ria em VCs. Hameury e Lasota (2014) rever-
teram o argumento para propor que as variac¸o˜es su´bitas em M˙2 reque-
ridas pelo MTIM podem ocorrer nos intervalos de tempo em que na˜o
existem manchas estelares transitando por L1. Bath e Pringle (1981)
calcularam detalhadamente a evoluc¸a˜o de discos de acre´scimo frente a
variac¸o˜es na taxa de transfereˆncia de mate´ria. Neste estudo, os autores
encontram que, para que o disco apresente um tempo de reac¸a˜o ao pulso
de M˙2 (ou seja, a subida para erupc¸a˜o) da ordem do que e´ observado
(105 − 106 s), ele precisa ser altamente viscoso, ou seja, 1 > α > 0.1.
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2.3 FLICKERING EM VARIA´VEIS CATACLI´SMICAS
2.3.1 Histo´rico
Flickering e´ a flutuac¸a˜o de brilho intr´ınseco de 0.01− 1 mag em
escalas de tempo de segundos a dezenas de minutos vista em curvas
de luz de novas ana˜s. Estudos o´pticos (Bruch, 1992, 1996, 2000; Bap-
tista; Bortoletto, 2004; Baptista; Borges; Oliveira, 2016) sugerem que podem
existir treˆs fontes diferentes de flickering em novas ana˜s e nova-likes,
cuja importaˆncia relativa varia de sistema para sistema: (i) a regia˜o de
impacto do jorro de mate´ria com o disco, possivelmente causado por
instabilidade na transfereˆncia de mate´ria ou turbuleˆncia po´s-choque
(Warner; Nather, 1971; Shu, 1976), (ii) as regio˜es do disco de acre´scimo
mais pro´ximas da ana˜ branca, possivelmente alimentado pelo acre´scimo
insta´vel sobre a ana˜ branca ou turbuleˆncia po´s-choque na boundary
layer entre o disco e ana˜ branca (Elsworth; James, 1982; Bruch, 1992), e
(iii) o pro´prio disco de acre´scimo, provavelmente uma consequeˆncia da
turbuleˆncia magneto-hidrodinaˆmica (MHD) ou eventos de reconexa˜o
magne´tica na atmosfera do disco (Geertsema; Achterberg, 1992; Kawagu-
chi et al., 2000; Baptista; Bortoletto, 2004). O espectro de densidade de
poteˆncia (PDS) do flickering e´ caracterizado por uma lei de poteˆncia
cont´ınua, P (f) ∝ f−α, com α ∼= 1− 3 (Bruch, 1992), que aplana abaixo
de uma dada frequeˆncia de corte (fc).
Atualmente, a explicac¸a˜o mais promissora para a viscosidade
anormalmente grande de discos de acre´scimo esta´ relacionada a` tur-
buleˆncia MHD no ga´s do disco em rotac¸a˜o diferencial, impulsionado
pela instabilidade magneto-rotacional (Hawley; Balbus, 1991; Balbus; Ha-
wley, 1991). A maioria dos estudos sobre o assunto nas u´ltimas duas
de´cadas focalizou na confirmac¸a˜o de que a instabilidade magneto-rotaci-
onal produz fluxo de momento angular para fora e mate´ria no disco para
dentro de forma eficiente, turbulenta e auto-sustenta´vel (Balbus; Hawley,
1998; Beckwith; Armitage; Simon, 2011), e na comparac¸a˜o dos valores de-
rivados numericamente de α com os inferidos pela escala de decl´ınio de
erupc¸o˜es em novas ana˜s (King; Pringle; Livio, 2007; Hirose et al., 2014).
Geertsema e Achterberg (1992) investigaram os efeitos da tur-
buleˆncia MHD em disco de acre´scimo com rotac¸a˜o diferencial. Eles
apresentaram um conjunto de equac¸o˜es de dinaˆmica na˜o-linear sim-
plificadas e suas soluc¸o˜es nume´ricas. Alguns resultados interessantes
foram obtidos:
• Uma relac¸a˜o entre L/H (onde L e´ a dimensa˜o da maior ce´lula de
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turbuleˆncia e H e´ a escala de altura do disco) e o paraˆmetro α
(Shakura; Sunyaev, 1973),
α ' 0.9 L
2
H2
. (2.9)
• Eles encontram que a taxa de dissipac¸a˜o por unidade de a´rea
(Eq. 2.5) apresenta uma grande flutuac¸a˜o. Se esta flutuac¸a˜o for
produzida por um grande nu´mero de ce´lulas de turbuleˆncia al-
canc¸ando a superf´ıcie do disco, podemos ter a variaˆncia σ(D)
expressa como,
σ(D)
〈D〉 ≈
2.5√
N
, (2.10)
onde 〈D〉 corresponde a` taxa de energia me´dia dissipada por uni-
dade de a´rea, e o nu´mero de ce´lulas (N) e´ dado por,
N = 4pir
H
L2
= 4pi
r
H
(
H
L
)2
' 1.25× 103
(
H
L
)2
, (2.11)
onde assumimos que H/r ' 10−2, valor t´ıpico para disco fino
(Frank; King; Raine, 2002).
Podemos rescrever α a partir da Eq. 2.9 como,
α ' 1130 1
N
' 180
[
σ(D)
〈D〉
]2
. (2.12)
A flutuac¸a˜o vista nestas simulac¸o˜es pode ser a causa do flicke-
ring encontrado nas VCs e nas bina´rias de raio-X (Baptista; Bortoletto;
Harlaftis, 2002). Uma consequeˆncia bastante interessante e´ que, neste
caso, a partir da amplitude relativa do flickering pode-se obter uma
estimativa para o paraˆmetro α.
A pro´xima sec¸a˜o discute te´cnicas de obtenc¸a˜o de curvas orbitais
da amplitude do flickering em VCs.
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2.3.2 Construindo Curvas Orbitais da Amplitude do Flicke-
ring
A dependeˆncia orbital do flickering pode ser obtida quantificando-
se as variac¸o˜es de brilho devidas ao flickering em um conjunto de curvas
de luz em func¸a˜o da fase orbital (ou seja, calculando uma curva orbital
do espalhamento no conjunto de dados).
No que diz respeito aos detalhes do ca´lculo da curva orbital de
flickering, existem dois me´todos de ana´lise, denominados de me´todo
‘Single’ e ‘Ensemble’. Em ambos os casos, muitas curvas de luz sa˜o
necessa´rias para produzir um resultado estatisticamente significativo.
Na auseˆncia de qualquer mudanc¸a no estado de brilho do objeto em
estudo (ou seja, variac¸o˜es na distribuic¸a˜o estaciona´ria de brilho), es-
tes me´todos podem retornar resultados bastante semelhantes. Para
minimizar efeitos que possam prejudicam a ana´lise do flickering (por
exemplo, erupc¸o˜es e mudanc¸a nas condic¸o˜es de observac¸a˜o), o melhor e´
coletar todas as curvas de luz num intervalo de tempo ta˜o curto quanto
poss´ıvel e com a mesma configurac¸a˜o instrumental.
Os dois me´todos sa˜o complementares. O me´todo ‘Ensemble’
amostra flickering em todas as frequeˆncias. Pore´m, como o espectro
de poteˆncia do flickering obedece a uma lei de poteˆncia decrescente,
as curvas ‘Ensemble’ sa˜o dominadas pelas componentes de flickering
de baixas frequeˆncias. Por outro lado, o me´todo ‘Single’ gera curvas
de flickering amostrando somente as componentes de altas frequeˆncias,
com a frequeˆncia de corte definida pela largura do filtro usado. Assim,
a combinac¸a˜o deste dois me´todos abre a possibilidade na˜o somente de
investigar a localizac¸a˜o das fontes de flickering, mas tambe´m separar as
componentes de alta e baixa frequeˆncia do flickering (Baptista; Bortoletto,
2004).
2.3.2.1 Single
O me´todo ‘Single’ (Bruch, 2000) consiste em subtrair uma versa˜o
suavizada da curva de luz da curva original para obter a curva dos
res´ıduos em func¸a˜o da fase. A me´dia das curvas dos res´ıduos individuais
para um grande conjunto de curvas constitui a curva do espalhamento
me´dio (flickering).
Em sua implementac¸a˜o original, a curva suavizada e´ obtida do
ajuste de uma func¸a˜o spline a um conjunto de fluxos me´dios em pe-
quenas caixas em fase. O tamanho das caixas e´ limitado pelo requisito
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de preservar as variac¸o˜es decorrentes de flickering (caixas pequenas de-
mais eliminam todo o flickering da curva) e a necessidade do spline
seguir bem o perfil do eclipse (caixas grandes demais ‘erram o eclipse’).
Esse procedimento tem as desvantagens de gerar curvas de flickering
com baixa resoluc¸a˜o em fase junto com a tendeˆncia de introduzir arte-
fatos nas fases de ingresso/egresso de fontes compactas (por exemplo,
a ana˜ branca). Para contornar essas limitac¸o˜es, Baptista e Bortoletto
(2008) substitu´ıram a curva suavizada pela curva mediana do conjunto
de dados, aplicando o procedimento de filtragem a` curva subtra´ıda re-
sultante. Isso elimina os artefatos nas fases de ingresso/egresso de fon-
tes compactas e permite obter curvas orbitais de flickering de melhor
resoluc¸a˜o em fase.
2.3.2.2 Ensemble
O me´todo ‘Ensemble’ foi introduzido por Horne e Stiening (1985)
para uma investigac¸a˜o do flickering em RW Tri. Eles usaram a curva
dos desvios quadra´ticos me´dios entre as curvas de luz individuais e a
curva de luz me´dia, em cada fase orbital, para definir a curva de luz do
flickering.
Uma relevante desvantagem desse me´todo e´ a sensibilidade para
qualquer mudanc¸a no estado de brilho do sistema no conjunto das ob-
servac¸o˜es. Bennie, Hilditch e Horne (1996) conseguiram amenizar o
problema da variabilidade da componente estaciona´ria de brilho ob-
tendo a distribuic¸a˜o orbital das componentes de luz estaciona´ria, da
variac¸a˜o secular, e de flickering, a partir da decomposic¸a˜o de um con-
junto de curvas de luz em pequenas caixas em fase. Para cada curva de
luz, um fluxo me´dio e´ calculado sobre todas as fases exclu´ıdas as fai-
xas onde o fluxo e´ atenuado (durante o eclipse) ou aumentado (corcova
orbital do bright spot).
Estes valores de fluxo me´dio sa˜o os fluxos de refereˆncia. Diagra-
mas dos fluxos em cada fase φ versus o fluxo de refereˆncia mostram que
existe uma boa correlac¸a˜o (linear) entre estas grandezas: o fluxo f(φ)
e´ maior quanto maior for o fluxo de refereˆncia (Fig. 6). Cada ajuste
linear do gra´fico fluxo(φ)-fluxo(refereˆncia) fornece o fluxo me´dio para
uma dada fase (correspondente ao valor me´dio do fluxo de refereˆncia),
um coeficiente angular (que mede a variac¸a˜o secular) e uma dispersa˜o
dos dados com relac¸a˜o a` reta de melhor ajuste (que representa a ampli-
tude do flickering naquela fase, apo´s descontada a contribuic¸a˜o devido
a` estat´ıstica poissoniana). Quando o ajuste e´ feito para todas as fases,
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obtemos as curvas orbitais para a luz me´dia (estaciona´ria), para a va-
riac¸a˜o secular e para o flickering (por exemplo, Baptista e Bortoletto
(2004, 2008)).
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Figura 6 – Digrama fluxo(φ)-fluxo(refereˆncia) para duas fazes orbitais
obtidas a partir do conjunto de curvas de luz de OY Car. As linhas
so´lidas mostram o melhor ajuste linear aos dados. As linhas pontilhan-
das indicam o desvio padra˜o com relac¸a˜o a cada ajuste.
2.4 ME´TODO DE MAPEAMENTO POR ECLIPSE
No final do se´culo passado, algumas te´cnicas de imageamento in-
direto foram desenvolvidas com a finalidade de obter informac¸a˜o espaci-
almente resolvida de discos de acre´scimo em escalas de micro-segundos
de arco (muito ale´m da capacidade das atuais te´cnicas de imageamento
direto). Duas te´cnicas, em especial, sa˜o competidoras e complementa-
res. Uma dessas te´cnicas e´ a Tomografia Doppler (Marsh; Horne, 1988),
que usa as mudanc¸as no perfil de linhas de emissa˜o em func¸a˜o da fase
orbital para explorar a dinaˆmica dos discos de acre´scimo. Este me´todo
e´ aplica´vel a bina´rias em uma larga faixa de inclinac¸a˜o orbital, embora
seja restrito a dados contendo linhas de emissa˜o. A outra te´cnica e´ o
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Mapeamento por Eclipse (Horne, 1985). Esta congrega as informac¸o˜es
contidas no perfil do eclipse em um mapa da distribuic¸a˜o superficial de
brilho do disco de acre´scimo. Embora a aplicac¸a˜o da te´cnica seja res-
trita a bina´rias com eclipses profundos (ou seja, sistemas que possuem
alta inclinac¸a˜o), o mapeamento por eclipse pode ser utilizado em dados
do cont´ınuo, bem como em linhas de emissa˜o/absorc¸a˜o (Baptista, 2001).
O processo de ajuste no mapeamento por eclipse e´ iterativo:
parte-se de uma distribuic¸a˜o plana e isotro´pica, e a partir da geometria
da bina´ria (valores da raza˜o da massa q e inclinac¸a˜o i do sistema) e
do conjunto de fases da curva de luz, simula-se o perfil do eclipse que
aquela distribuic¸a˜o de brilho produziria. O co´digo enta˜o faz pequenas
mudanc¸as na distribuic¸a˜o de brilho de forma a produzir um eclipse com
um perfil cada vez mais pro´ximo do observado. De acordo com Baptista
(2001), a te´cnica parte de treˆs pressupostos ba´sicos:
• A superf´ıcie da secunda´ria e´ dada por seu lobo de Roche;
• A distribuic¸a˜o de brilho esta´ contida no plano orbital;
• A radiac¸a˜o emitida e´ independente da fase orbital.
O fato de uma curva de luz unidimensional na˜o restringir uni-
vocamente um mapa bidimensional da´ origem a uma degeneresceˆncia
(mu´ltiplos mapas podem ajustar igualmente bem uma dada curva de
luz). O me´todo de ma´xima entropia e´ enta˜o aplicado para escolher,
dentre todos os mapas poss´ıveis, aquele que e´ mais pro´ximo a` simetria
axial. A Fig. 7 exemplifica esse me´todo.
A partir dos mapas de eclipse e´ poss´ıvel ainda obter as dis-
tribuic¸o˜es radiais de intensidade e temperatura. Sa˜o ajustados cor-
pos negros a` intensidade de cada pixel do mapa para obter os valo-
res da temperatura de brilho equivalente. Para isso, precisamos co-
nhecer o comprimento de onda da banda ou espectro observado, e o
aˆngulo so´lido de cada pixel do mapa de eclipse conforme visto da terra,
θ2 = (RL1/d)
2 cos i, onde d e´ a distaˆncia ate´ o sistema.
Para este trabalho utilizamos o co´digo PRIDA1, de autoria do
Prof. Raymundo Baptista.
1Programa de Reconstruc¸a˜o de Imagens de Discos de Acre´scimo
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Figura 7 – Simulac¸a˜o de um eclipse de disco (q = 0.3 e i = 78◦). Os
paine´is da esquerda mostram a curva de luz observada (pontos pretos)
e a simulada (linha so´lida vermelha), os paine´is centrais apresentam
a distribuic¸a˜o de brilho do disco sendo eclipsada pela secunda´ria nas
fases/orientac¸o˜es indicadas nos paine´is a` direita. Adaptado de Baptista
(2001).
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2.4.1 Versa˜o Tridimensional do Me´todo de Mapeamento por
Eclipse
A hipo´tese de emissa˜o restrita ao plano orbital pode ser violada
em casos onde o disco de acre´scimo e´ geometricamente espesso, ou seja,
a face do disco possui uma altura em relac¸a˜o ao plano z que aumenta
em func¸a˜o do raio r a partir do centro. Nesses casos, pode-se definir o
aˆngulo β de semi-abertura do disco como tanβ = z/r.
Os principais efeitos (fotome´tricos) da existeˆncia desses discos
com semi-abertura na˜o nula sa˜o a contribuic¸a˜o de uma borda brilhante,
a possibilidade de ocultac¸a˜o das partes internas do disco pela pro´pria
borda (auto-ocultac¸a˜o), e o efeito de projec¸a˜o (na linha de visada) de
um elemento da superf´ıcie (inclinada em relac¸a˜o ao plano orbital) desse
disco coˆnico. O grau de importaˆncia desses efeitos depende essencial-
mente da inclinac¸a˜o do sistema e do aˆngulo de semi-abertura na borda
do disco.
Uma versa˜o tridimensional (3D) do me´todo de mapeamento por
eclipse foi desenvolvida para levar em conta esses efeitos (por exemplo,
Saito e Baptista (2016), Baptista, Borges e Oliveira (2016)). A versa˜o
3D inclui dois paraˆmetros adicionais de entrada para o me´todo: o raio
externo do disco de acre´scimo (Rd) e o aˆngulo de semi-abertura do
disco (β). A geometria do eclipse passa a depender da escolha dos
paraˆmetros q, i, Rd e β. Simulac¸o˜es (Baptista; Borges; Oliveira, 2016)
mostram que e´ poss´ıvel usar um procedimento de entropy landscape
para recuperar os valores corretos de Rd e β com precisa˜o de 0.05RL1
e 0.5◦, respectivamente.
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3 SDSS J0926+3624
3.1 INTRODUC¸A˜O
Deste que o proto´tipo de sistemas AM CVn foi descoberto ha´
50 anos atra´s (Smak, 1967; Paczyn´ski, 1967), pouco mais de duas du´zias
de outros objetos desta classe foram descobertos (Roelofs et al., 2005;
Anderson et al., 2005, 2008; Roelofs et al., 2009; Rau et al., 2010). Um
deles foi a bina´ria eclipsante SDSS J0926+3624 1 (Anderson et al., 2005),
que atualmente e´ o u´nico objeto eclipsante conhecido desta classe, e
tambe´m a bina´ria eclipsante de menor per´ıodo conhecida. Suas curvas
de luz mostram eclipses profundos (∼ 2 mag) a cada 28.3 min, que
duram ∼ 2 min, assim como erupc¸o˜es de ∼ 2 mag de amplitude a cada
∼ 100−200 dias. Superhumps foram anteriormente observados em suas
curvas de luz (Copperwheat et al., 2011).
Um estudo a partir de dados de fotometria ra´pida deste objeto
foi reportado por Copperwheat et al. (2011). Os autores modelaram
curvas de luz em treˆs bandas fotome´tricas (u′, g′ e r′) para estimar
os paraˆmetros da bina´ria. Os resultados esta˜o listados na Tabela 1,
onde R1,2, M1,2 e K1,2 sa˜o os raios, massas e semi-amplitudes das ve-
locidades radiais da prima´ria e da secunda´ria, respectivamente. Os
autores tambe´m ajustaram o fluxo da ana˜ branca no o´ptico e ultravi-
oleta pela biblioteca de espectros sinte´ticos de Ga¨nsicke, Beuermann e
Martino (1995), obtendo uma ana˜ branca de 17000 K e log g = 8.33.
Com esse resultado, tambe´m foi estimado uma distaˆncia ao sistema de
460− 470 pc.
Em 2011 a John Moores University (JMU) abriu ao Brasil a
possibilidade de compra (via INCT-A) de uma parcela de tempo do
telesco´pio robo´tico Liverpool Telescope (LT), nas Ilhas Cana´rias. Como
parte dessas discusso˜es, a JMU ofereceu 20 h de tempo de uso no LT
2.0 m para que a comunidade astronoˆmica brasileira pudesse testar e
avaliar a performance, a eficieˆncia e o tempo de obtenc¸a˜o de dados u´teis
com esse telesco´pio. Um dos projetos aprovados para uso deste tempo
visava obter um conjunto de curvas orbitais de J0926 com a caˆmara
RISE para mapear a distribuic¸a˜o de brilho em seu disco de acre´scimo
deficiente em hidrogeˆnio, investigar as fontes de flickering na bina´ria e,
caso fossem observados superhumps nas curvas de luz, mapear as fontes
dessa modulac¸a˜o de brilho. A baixa relac¸a˜o sinal-ru´ıdo dos dados e a
1Daqui em diante chamada de J0926
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Tabela 1 – Paraˆmetros orbitais de J0926 obtidos por Copperwheat et
al. (2011) para as diferentes bandas observadas com a ULTRACAM
Paraˆmetro u′ band g′ band r′ band
q 0.038± 0.003 0.041± 0.002 0.040± 0.002
i 82.8◦ ± 0.3◦ 82.6◦ ± 0.3◦ 82.7◦ ± 0.2◦
R1/a 0.038± 0.003 0.033± 0.002 0.031± 0.005
a/R 0.281± 0.007 0.295± 0.005 0.299± 0.012
M1/M 0.74± 0.05 0.85± 0.04 0.90± 0.10
M2/M 0.028± 0.004 0.035± 0.003 0.036± 0.006
K1 (km s
−1) 26± 3 30± 2 29± 3
K2 (km s
−1) 692± 18 723± 13 735± 29
R2/R 0.044± 0.002 0.047± 0.001 0.047± 0.003
auseˆncia de superhump nas curvas de luz (ver Sec¸a˜o 3.3) limitaram a
ana´lise ao objetivo principal.
Neste cap´ıtulo apresentamos os resultados da ana´lise dos dados
deste projeto. A coleta e reduc¸a˜o de dados e´ detalhada na Sec¸a˜o 3.2. Na
Sec¸a˜o 3.3 apresentamos as curvas de luz e a calibrac¸a˜o fotome´trica dos
dados, a modelagem da contribuic¸a˜o da ana˜ branca, e a investigac¸a˜o do
seu disco de acre´scimo usando o me´todo de mapeamento por eclipse.
3.2 COLETA E REDUC¸A˜O DOS DADOS
Se´ries temporais de fotometria ra´pida CCD de J0926 no filtro
V+R foram obtidos com a caˆmera RISE (512×512 pixels, 0.54′′ pixel−1)
acoplada ao telesco´pio de 2.0 m do Liverpool Robotic Telescope, locali-
zado nas Ilhas Cana´rias - Espanha, entre Fevereiro-Marc¸o de 2012 en-
quanto o objeto estava no estado de brilho quiescente. A caˆmera CCD e´
operada no modo ‘frame-transfer’, com tempo morto desprez´ıvel entre
as exposic¸o˜es.
As observac¸o˜es esta˜o resumidas na Tabela 2. A quarta coluna
lista os ciclos de eclipse (E) observados, a u´ltima coluna fornece uma es-
timativa da qualidade das observac¸o˜es. Todas as monitorias consistem
de sequeˆncias de 442 imagens com tempo de exposic¸a˜o de 16 s cobrindo
4 o´rbitas da bina´ria. Os dados compreendem 20 curvas orbitais com-
pletas da bina´ria obtidas com a mesma combinac¸a˜o de instrumento e
telesco´pio, o que garante um elevado grau de uniformidade ao conjunto
de dados. O sinal-ru´ıdo relativamente baixo dos dados (S/N ∼ 7)
e´ consequeˆncia das condic¸o˜es de seeing ruim (2.5 arcsec) persistente
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durante as observac¸o˜es.
Tabela 2 – Jornal das observac¸o˜es de J0926
Data UT E a Q b
(2012) Inicio Fim (ciclo)
Fev 23 22:15 00:13 111156 - 111160 A
Mar 18 22:49 00:47 112378 - 112382 A
Mar 21 21:36 23:34 112528 - 112532 B
Mar 23 21:17 23:15 112629 - 112633 A
Mar 25 22:41 00:38 112734 - 112738 A
aCom relac¸a˜o a` efeme´ride da eq. (3.6).
bCondic¸o˜es do ce´u: (A) fotome´trica (estrela de refereˆncia
esta´vel); (B) ruim (grandes variac¸o˜es, nuvens, ou ambos).
Os dados coletados a partir do Liverpool Robotic Telescope sa˜o
distribu´ıdos ao usua´rio ja´ com os efeitos de ru´ıdo de leitura (bias) e di-
ferenc¸as de sensibilidade pixel-a-pixel (flat-field) corrigidos, conforme o
procedimento padra˜o (veˆ http://telescope.livjm.ac.uk/TelIn- st/Inst/-
RISE/ ).
3.3 ANA´LISE
3.3.1 Fotometria e Calibrac¸a˜o Absoluta
Fotometria diferencial com relac¸a˜o a uma estrela de refereˆncia
(R) foi obtida para a varia´vel (V) e para um conjunto de estrelas de
comparac¸a˜o (indicadas na Fig. 8) a partir de rotinas escritas usando o
pacote IRAF 2. Os resultados sa˜o exibidos na Fig. 9. As curvas de luz
da estrela de refereˆncia (em vermelho) foram deslocadas verticalmente
de uma (mesma) constante para facilitar a visualizac¸a˜o. As demais
curvas mostram as diferenc¸as de magnitude entre a estrela de refereˆncia
e a varia´vel (em preto) e entre a refereˆncia e duas outras estrelas de
comparac¸a˜o (C1 em verde, C2 em azul). As observac¸o˜es foram feitas
com ce´u limpo, exceto pela terceira noite. A dispersa˜o nos dados da
varia´vel (de ' 0.3 mag) e´ consequeˆncia do ru´ıdo poissoniano e impede
2IRAF (Image Reduction and Analysis Facility) e´ distribu´ıdo pelo National Op-
tical Astronomy Observatories, que e´ operado pela Association of Universities for
Research in Astronomy, Inc., sob tratado de cooperac¸a˜o com a National Science
Foundation.
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Figura 8 – Carta estrelar de J0926, onde R e´ a estrela de refereˆncia,
V a var´ıavel (J0926), e os nu´meros indicam as demais estrelas de com-
parac¸a˜o.
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a identificac¸a˜o (e o consequente estudo) do flickering a partir desses
dados. A despeito disso e´ poss´ıvel afirmar que a varia´vel se encontrava
no mesmo estado de brilho em todas as noites de observac¸a˜o.
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Figura 9 – Todas as nossas curvas de luz de J0926. As cores sa˜o: estrela
de refereˆncia (vermelho), J0926 (preto), comparac¸a˜o 1 (verde) e 2 (azul)
da Fig. 8.
Para a calibrac¸a˜o em fluxo das curvas de luz, procuramos iden-
tificar no banco de dados do SIMBAD (Wenger et al., 2000) estrelas no
campo das imagens de J0926 com espectro coletado ou fluxos medidos
em va´rios comprimentos de ondas. Encontramos a estrela LP260-21 (es-
trela de comparac¸a˜o 4 na Fig. 8), com fluxos medidos em seis bandas
fotome´tricas e diferenc¸a de magnitude ∆(V +R) = 2.594± 0.017 mag
com relac¸a˜o a` nossa estrela de refereˆncia. Seus fluxos calibrados e os
comprimentos de onda efetivos das correspondentes bandas esta˜o lista-
dos na Tabela 3.
Para estimar o fluxo de LP260-21 na banda V+R da caˆmera
RISE, usamos o atlas espectrofotome´trico de Bruzual-Persson-Gunn-
Stryker (Strecker; Erickson; Witteborn, 1979; Gunn; Stryker, 1983) com a
rotina fitspec/SYNPHOT (Laidler et al., 2005) do IRAF para encontrar
o modelo de atmosfera estelar de melhor ajuste aos fluxos observados
dessa estrela, levando em conta os efeitos de extinc¸a˜o interestelar. Os
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Tabela 3 – Fluxo da estrela LP260-21
Filtro Comprimento de Onda (A˚) Fluxo (mJy)
B 4389 0.13± 0.06
V 5469 0.40± 0.25
R 6855 1.30± 0.60
J 12356 8.92± 0.16
H 16461 8.65± 0.16
Ks 21594 7.00± 0.13
fluxos medidos sa˜o razoavelmente bem descritos por um espectro de
tipo M4 V, em particular na regia˜o das bandas V e R. O resultado
desse ajuste esta´ mostrado no painel superior da Fig. 10. Em seguida,
convolu´ımos o espectro de melhor ajuste com a curva de resposta da
banda V+R da caˆmera RISE (painel inferior da Fig. 10) para obter um
fluxo calibrado de 0.78± 0.08 mJy para LP260-21.
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Figura 10 – Painel superior: Espectro de melhor ajuste (linha preta)
aos valores do fluxo de cada banda (caixas azuis). O resultado da
convoluc¸a˜o com a curva de resposta da caˆmera RISE e´ plotado como
um ponto vermelho. Painel inferior: Curvas de resposta de cada um
das bandas (curvas azuis) e da caˆmera RISE (curva vermelha).
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Usamos o fluxo calibrado de LP260-21 para transformar as dife-
renc¸as de magnitude nas curvas de luz em fluxos (em mJy). Para isso,
partimos da relac¸a˜o entre a diferenc¸a de magnitudes (∆m1,2) e raza˜o
de fluxo entre duas estrelas (f1/f2),
f1
f2
= 10−0.4 ∆m1,2 = 10−0.4(m1−m2) . (3.1)
Aplicando a Eq. 3.1 para os pares varia´vel - refereˆncia (v,R) e com-
parac¸a˜o 4 - refereˆncia (c4, R), temos,
fv
fR
= 10−0.4∆mv ,
fc4
fR
= 10−0.4∆mc4 . (3.2)
Dividindo as duas equac¸o˜es, obtemos,
fv
fc4
= 10−0.4(∆mv−∆mc4 ) . (3.3)
Usando a Eq. 3.2 na equac¸a˜o acima e definindo o fator de escala A =
fc4 10
0.4∆mc4 , temos,
fv(mJy) = A
(
fv
fR
)
= 8.505
(
fv
fR
)
, (3.4)
onde fv/fR e´ uma quantidade que sai diretamente dos nossos dados.
O erro no fluxo e´ dado por,
σfv =
√[
∂fv
∂fc4
σfc4
]2
+
[
∂fv
∂∆mc4
σ∆mc4
]2
+
[
∂fv
∂(fv/fR)
σ(fv/fR)
]2
=√
0.779
(
fv
fR
)2
+ 72.342 σ2(fv/fR) .
(3.5)
O valor me´dio do fluxo calibrado fora do eclipse em J0926 (0.048±
0.006 mJy) e´ compara´vel ao obtido por Copperwheat et al. (2011) apo´s
a subtrac¸a˜o do superhump (Fig. 11), consistente com o fato de nossos
dados na˜o apresentarem ind´ıcios de superhump.
3.3.2 Curvas de Luz
Os dados foram transformados de Data Juliana em Tempo Uni-
versal Coordenado (UTC) para Data Dinaˆmica Juliana Bariceˆntrica
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Figura 11 – Curvas de luz em fase com superhump subtra´ıdo dos dados
da ULTRACAM de Copperwheat et al. (2011). Adaptado de Cop-
perwheat et al. (2011).
(BJDD) e colocados em fase utilizando a efeme´ride linear de Cop-
perwheat et al. (2011),
Tmid(BJDD) = 2 453 795.945 5191(5)+0.019 661 27289(2)×E , (3.6)
onde Tmid e´ o instante do centro do eclipse prima´rio em BJDD e E e´
o nu´mero do ciclo da bina´ria. Uma correc¸a˜o em fase de −0.1195 ciclos
foi aplicada aos dados para fazer o centro do eclipse da ana˜ branca
coincidir com a fase zero, φ = 0.0. Essa correc¸a˜o em fase e´ ' 300
vezes maior que a incerteza propagada na efeme´ride de Copperwheat
et al. (2011) para a e´poca das nossas observac¸o˜es e sugere ou um erro
de digitac¸a˜o naquele artigo, ou uma superestimativa das incertezas nos
paraˆmetros da efeme´ride correspondente, ou uma variac¸a˜o real signifi-
cativa do per´ıodo dessa bina´ria. Infelizmente na˜o ha´ como testar essas
hipo´teses a partir dos nossos dados.
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A Fig. 12 mostra as curvas de luz individuais de J0926 sobre-
postas em fase. As curvas de luz da estrela de comparac¸a˜o de brilho
semelhante esta˜o plotadas para analisar quais variac¸o˜es sa˜o intr´ınsecas
do objeto de estudo. Pode-se notar que a u´nica variac¸a˜o intr´ınseca
nota´vel do objeto ocorre durante o eclipse prima´rio. As demais regio˜es
sa˜o muito afetadas pelo ru´ıdo poissoniano devido ao baixo sinal-ru´ıdo
em nossos dados. Mas podemos afirmar que J0926 na˜o apresenta ne-
nhum superhump orbital como observado anteriormente (Copperwheat et
al., 2011). Isso pode ser devido a uma mudanc¸a do estado de brilho do
sistema. Dada a baixa S/N dos dados e uma vez que todas as curvas
de luz correspondem a um u´nico estado de brilho, combinamos todos os
dados em uma u´nica curva orbital calculando a mediana em caixas de
largura 0.005 ciclos em fase. Os erros na curva resultante sa˜o tomados
como a mediana dos desvios absolutos com relac¸a˜o a` mediana em cada
fase. O resultado e´ mostrado como uma curva preta superposta aos
dados na Fig. 12. A curva de luz mediana mostra a combinac¸a˜o de
um eclipse profundo da ana˜ branca no centro do disco mais um eclipse
assime´trico do jorro de ga´s em queda + o disco de acre´scimo.
3.3.3 Mapeamento do Disco de Acre´scimo
Te´cnicas de mapeamento por eclipse (ver Sec¸a˜o 2.4) foram apli-
cadas a` curva mediana para obter mapas da distribuic¸a˜o superficial de
brilho de disco de acre´scimo de J0926.
Nosso mapa de eclipse e´ uma matriz bidimensional no plano or-
bital de 51× 51 pixels, centrada na ana˜ branca e com lado 2RL1 . Ado-
tamos RL1 = 0.234 R e os valores q = 0.040 e i = 82.7
◦ obtidos para
a banda r′ (a mais pro´xima a` da caˆmara RISE) por Copperwheat et
al. (2011). Essa combinac¸a˜o de paraˆmetros corresponde a uma largura
do eclipse de ∆φ = 0.022 ciclos e garante que a ana˜ branca esteja no
centro do mapa.
Para essa geometria o eclipse e´ relativamente raso (ver Fig. 13)
e as partes do disco de acre´scimo mais afastadas do ponto L1 nunca
sa˜o eclipsadas, ou seja, na˜o existe informac¸a˜o no eclipse da curva de
luz sobre a distribuic¸a˜o de brilho dessa regia˜o. As reconstruc¸o˜es foram
obtidas adotando valores para os espalhamentos radial e azimutal de
∆r = 0.05RL1 e ∆θ = 30
◦, respectivamente.
As incertezas estat´ısticas no mapa de eclipse sa˜o estimadas com
um procedimento de Monte Carlo (ver, por exemplo, Rutten, Paradijs
e Tinbergen (1992)). Para uma dada curva de dados, e´ gerado um
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Figura 12 – Curvas de luz em fase de todos os dados coletados de J0926
(cruzes verdes) e a estrela de comparac¸a˜o 2 da carta estrelar (cruzes
azuis). A curva so´lida preta e´ a curva de luz mediana, derivada a partir
do fluxo mediano em caixas com largura em fase de 0.005 ciclos. O fluxo
me´dio fora do eclipse e´ de 0.048 mJy.
conjunto de 1000 curvas artificiais, nos quais o fluxo em cada ponto da
curva original e´ variado de forma aleato´ria e independente de acordo
com uma distribuic¸a˜o gaussiana com desvio padra˜o igual a` incerteza
nesse ponto. As curvas artificiais sa˜o ajustadas com o algoritmo de
mapeamento por eclipse para produzir um conjunto de mapas de eclipse
aleato´rios. Estes sa˜o combinados para produzir um mapa mediano
x¯(j) e um mapa dos desvios absolutos com relac¸a˜o a` mediana d(j).
Este u´ltimo e´ transformado em desvio padra˜o (σ(j) =
√
pi/2 d(j)) e
tomado como a incerteza estat´ıstica em cada pixel j. As incertezas
obtidas com este procedimento tambe´m sa˜o utilizadas para estimar os
erros nas distribuic¸o˜es radiais de temperatura que sera˜o discutidas na
Sec¸a˜o 3.3.4.
Simulamos a contribuic¸a˜o da ana˜ branca a` curva de luz conside-
rando uma massa de 0.9 M, temperatura de 17000 K, log g = 8.33,
distaˆncia d = 465 pc (Copperwheat et al., 2011) e sendo eclipsada segundo
a geometria adotada para o sistema. Foi considerado efeito de escureci-
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Figura 13 – Imagem ilustrativa da sombra da secunda´ria sobre o disco
em diferentes fases orbitais. As linhas so´lidas representam o lobo de
Roche da prima´ria, e a trajeto´ria bal´ıstico do jorro. A secunda´ria fica
do lado direito da imagem, e o sistema gira no sentido anti-hora´rio
mento de borda (Gianninas et al., 2013) na nossa simulac¸a˜o. O resultado
esta´ plotado no painel inferior esquerdo da Fig. 14 como uma curva
vermelha. Essa curva foi subtra´ıda da curva de luz mediana. A curva
resultante e´ mostrada no mesmo painel da curva de luz da ana˜ branca
como cruzes verdes.
Aplicamos o me´todo de mapeamento por eclipse na curva de
luz mediana para derivar o mapa da distribuic¸a˜o superficial de brilho
combinado das fontes (Fig. 14, painel superior). Tambe´m aplicamos o
me´todo de mapeamento por eclipse a` curva de luz subtra´ıda da contri-
buic¸a˜o da ana˜ branca para obter o mapa da distribuic¸a˜o superficial de
brilho das componentes disco + jorro (Fig. 14, painel inferior).
Na˜o existe evideˆncia de uma mancha brilhante compacta na
borda do disco nos mapas de eclipse da Fig. 14. Ao inve´s disso, existe
emissa˜o aumentada ao longo da trajeto´ria bal´ıstica do jorro de ga´s para
ale´m do ponto de impacto com a borda externa do disco, sugerindo a
existeˆncia de transbordamento do jorro de mate´ria (stream overflow)
em J0926 na ocasia˜o das nossas observac¸o˜es.
Realizamos simulac¸o˜es para verificar se a emissa˜o de brilho au-
mentada ao longo da trajeto´ria bal´ıstica nos mapas da Fig. 14 e´ uma
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Figura 14 – Painel superior esquerdo: Curva de luz mediana (cruzes
verdes com barras de erro) e o ajuste pelo mapeamento por eclipse
(linha preta). Painel inferior esquerdo: Curva de luz subtra´ıda da con-
tribuic¸a˜o da ana˜ branca (WD, cruzes verdes com barras de erro) e o
ajuste pelo mapeamento por eclipse (linha preta). A linha cont´ınua
vermelha representa a curva de luz simulada da WD. Linhas pontilha-
das horizontais indicam o fluxo na˜o eclipsado em cada painel. As li-
nhas pontilhadas verticais marcam as fases de ingresso/egresso da WD.
Painel superior direito: Distribuic¸a˜o superficial de brilho das fontes
combinadas (disco+jorro+WD). Painel inferior direito: Distribuic¸a˜o
superficial de brilho com WD-subtra´ıda (disco+jorro). Regio˜es den-
tro das linhas de contorno azul/vermelho tem significaˆncia estat´ıstica
acima de 2 e de 3σ, respectivamente. Linhas tracejadas representam o
lobo de Roche da prima´ria, o raio externo do disco (Rdisco/a = 0.435,
Copperwheat et al. (2011)) e a trajeto´ria bal´ıstico do jorro. O painel
do lado direito mostra a distribuic¸a˜o de brilho numa escala de cinza
logar´ıtmica; regio˜es mais brilhantes sa˜o mais escuras.
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reproduc¸a˜o distorcida de uma mancha compacta na borda do disco por
um artefato do me´todo de mapeamento por eclipse ou decorrente da
baixa S/N dos dados. Para este fim criamos duas distribuic¸o˜es arti-
ficiais de brilho, um com uma mancha brilhante compacta na borda
do disco e outra com uma distribuic¸a˜o de brilho estendida ao longo da
trajeto´ria bal´ıstica. As duas distribuic¸o˜es incluem um objeto compacto
brilhante no centro do disco. Simulamos a ocultac¸a˜o dessas distri-
buic¸o˜es de brilho usando a geometria adotada para J0926 e adiciona-
mos ru´ıdo gaussiano para gerar curvas de luz com S/N de 10 (simu-
lando nossos dados) e 100 (simulando os dados de Copperwheat et al.
(2011)). Aplicamos o me´todo de mapeamento por eclipse a estas curvas
para gerar os correspondentes mapas de eclipse. Os resultados dessas
simulac¸o˜es sa˜o mostrados na Fig. 15.
Notamos que as te´cnicas de mapeamento por eclipse espalham o
brilho na direc¸a˜o azimutal (por exemplo, Baptista (2001)). No caso da
distribuic¸a˜o de brilho com ‘bright spot’, o baixo S/N espalha a emissa˜o
do bright spot azimutalmente, enquanto que para a distribuic¸a˜o de bri-
lho com ‘stream overflow’, o S/N mais baixo espalha o brilho do jorro
na direc¸a˜o perpendicular a` trajeto´ria bal´ıstica. As simulac¸o˜es mostram
que as duas distribuic¸o˜es de brilho produzem curvas de luz com morfolo-
gias diferenciadas e mapas com distribuic¸o˜es de brilho perceptivelmente
distintas mesmo com dados de baixa S/N (' 10). As semelhanc¸as en-
tre as curvas de luz e correspondente mapa de eclipse de J0926 e as
simulac¸o˜es para a distribuic¸a˜o de brilho com ‘stream overflow’ nos da˜o
confianc¸a para a interpretac¸a˜o da existeˆncia de transbordamento do
fluxo de mate´ria para ale´m do ponto de impacto no disco de acre´scimo
de J0926 na e´poca das nossas observac¸o˜es.
Esse fenoˆmeno pode ser causado por (i) um aumento na taxa de
transfereˆncia de mate´ria, fazendo o jorro ter mais momento para trans-
por a borda do disco; ou (ii) uma diminuic¸a˜o na taxa de transfereˆncia
de mate´ria, permitindo que o disco esvazie sobre a ana˜ branca e facilite
a penetrac¸a˜o do jorro sobre um disco residual rarefeito. Essa u´ltima
hipo´tese parece mais plaus´ıvel uma vez que o fluxo fora do eclipse nos
dados de 2012 e´ menor do que nos dados de Copperwheat et al. (2011).
Qualquer que seja a explicac¸a˜o para o stream overflow observado em
J0926, os dados indicam que se trata de uma configurac¸a˜o relativa-
mente esta´vel, ja´ que o objeto apresentou o mesmo estado de brilho e
morfologia da curva de luz ao longo de um per´ıodo superior a 30 dias.
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3.3.4 Distribuic¸a˜o Radial de Temperatura
A partir dos mapas de eclipse da Fig. 14 e´ poss´ıvel obter as
distribuic¸o˜es radiais de temperatura de brilho. Para isso, adotamos
os valores de d = 465 pc, RL1 = 0.234 R, i = 82.7
◦ (Copperwheat et
al., 2011) e o comprimento de onda efetivo da banda da caˆmera RISE
5500 A˚. Na˜o foram considerados efeitos de extinc¸a˜o interestelar. Os
resultados sa˜o mostrados na Fig. 16.
As distribuic¸o˜es radiais de temperatura mostram um disco de
acre´scimo frio (∼ 4000 K) mais uma emissa˜o aumentada ao longo do
jorro (∼ 6000 K) para ale´m do ponto de impacto na borda externa do
disco, em concordaˆncia com a ocorreˆncia de stream overflow naquela
e´poca. As temperaturas de brilho inferidas para as partes centrais do
disco no mapa com a emissa˜o total sa˜o consistentes com a temperatura
de 17000 K assumida para a ana˜ branca em J0926, sugerindo que a
distaˆncia adotada e´ consistente.
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Figura 16 – Distribuic¸o˜es radiais de temperatura para o mapa de eclipse
combinado (curva preta); para o quadrante contendo o jorro (curva
azul) e a componente sime´trica do disco de acre´scimo (curva vermelha)
para o mapa com WD-subtra´ıda. As curvas tracejadas indicam as
incertezas nas respectivas distribuic¸o˜es ao n´ıvel de 1σ.
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4 OY CARINAE
4.1 INTRODUC¸A˜O
OY Carinae e´ uma nova ana˜ eclipsante de per´ıodo curto (Porb '
91 min) do tipo SU UMa. O jorro de mate´ria transferida pela estrela se-
cunda´ria segue a trajeto´ria bal´ıstica ate´ a borda externa do disco, onde
ocorrem choques, formando uma mancha brilhante (chamada bright
spot) no local. Emissa˜o anisotro´pica desse bright spot provoca uma
modulac¸a˜o orbital pronunciada no formato de corcova (hump) nas cur-
vas de luz em quiesceˆncia. Ale´m da modulac¸a˜o orbital, as curvas de
luz de OY Car mostram eclipses profundos (∼ 2.5 mag), que duram
∼ 9 min, assim como erupc¸o˜es e supererupc¸o˜es em escala de tempo de
dias-meses. O fato da emissa˜o do bright spot ser mais importante que
a emissa˜o do disco de acre´scimo em quiesceˆncia,
Lspot
Ldisco
=
M˙bsRwd
M˙1Rbs
' 0.04 M˙bs
M˙1
∼ 3 , (4.1)
indica que M˙bs ∼ 75 M˙1 e que a mate´ria se acumula num disco com
baixa viscosidade em quiesceˆncia – um indicativo de que as erupc¸o˜es em
OY Car sa˜o causadas pelo DIM (esse racioc´ınio faz parte do ‘argumento
de Osaki’, didaticamente descrito em Hellier (2001)).
Wood e Horne (1990), e Littlefair et al. (2008) modelaram cur-
vas de luz de fotometria ra´pida no o´tico para estimar os paraˆmetros
bina´rios de OY Car. Em sua ana´lise Wood e Horne (1990) assumi-
ram o objeto no centro do disco como sendo a combinac¸a˜o de uma ana˜
branca com uma boundary layer e adotaram uma expressa˜o de limb
darkening esfe´rico, I(θ) = I0(1+u−u cos θ), com u = 0 ou 1. Littlefair
et al. (2008) reanalisaram os dados de Wood e Horne (1990) adotando
u = 0.5 e a relac¸a˜o massa-raio para a ana˜ branca apresentada em Lit-
tlefair et al. (2007). Os resultados desses dois estudos esta˜o listados na
Tabela 4.
Rutten et al. (1992) usaram te´cnicas de mapeamento por eclipse
para investigar a emissa˜o do disco de acre´scimo durante uma erupc¸a˜o
normal observada em 1979 (Vogt, 1983). A ana´lise sugere que uma
componente extra de luz na˜o eclipsada aparece durante a erupc¸a˜o, cuja
contribuic¸a˜o alcanc¸a ∼ 15 % da luz total no ma´ximo da erupc¸a˜o. Essa
componente extra pode ser explicada como mate´ria luminosa acima do
plano orbital associada a` emissa˜o de vento pelo disco de acre´scimo.
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Tabela 4 – Paraˆmetros orbitais de OY Car da literatura
Paraˆmetro Wood e Horne (1990) Littlefair et al. (2008)
u 0.0 1.0 0.5
q 0.102 0.102 0.102± 0.003
i 83.2◦ 83.2◦ 83.3◦ ± 0.2◦
M1/M 0.842 0.761 0.84± 0.04
M2/M 0.086 0.078 0.086± 0.005
R1/R 0.0094 0.0103 0.0100± 0.004
R2/R −−− −−− 0.135± 0.003
a/R 0.65 0.63 0.65± 0.01
K1 (km s
−1) 48 46 48± 1
K2 (km s
−1) 470 455 470± 7
Bruch, Beele e Baptista (1996) observaram OY Car em supererupc¸a˜o
em Abril de 1992. As curvas de luz apresentam superhumps com
per´ıodo ligeiramente superior ao orbital, Psh = 1.022Porb. Mapas de
eclipse revelam uma estrutura nas partes externas do disco, interpre-
tada como sendo a fonte da emissa˜o do superhump. Uma estimativa
de distaˆncia de d = 86 ± 4 pc foi obtida a partir do diagrama cor-
magnitude para o disco de acre´scimo por um me´todo semelhante ao do
ajuste de sequeˆncia principal a um aglomerado estelar. A evoluc¸a˜o na
distribuic¸a˜o de temperatura durante o decl´ınio da supererupc¸a˜o reve-
lou a existeˆncia de uma frente de resfriamento no disco que se propaga
lentamente para dentro.
Usamos o SOI/SOAR para coletar um conjunto de 23 curvas de
luz da nova ana˜ OY Car em quiesceˆncia e realizar o primeiro experi-
mento de mapeamento de flickering em uma nova ana˜ genuinamente
governada pelo DIM. Os objetivos principais desse projeto sa˜o (i) des-
cobrir se OY Car tem um disco de baixa viscosidade como esperado
pelo DIM, (ii) testar se sua viscosidade e´ independente do raio do disco
– como assumindo pelo modelo DIM, e (iii) comparar os resultados com
os obtidos para novas ana˜s com discos quiescentes de alta viscosidade
(cujas erupc¸o˜es sa˜o presumivelmente produzidas pelo MTIM) e testar
a coereˆncia das interpretac¸o˜es destes experimentos.
Neste cap´ıtulo apresentamos os resultados da ana´lise dos dados
de OY Car coletados com o telesco´pio SOAR. A coleta e reduc¸a˜o de da-
dos e´ detalhada na Sec¸a˜o 4.2. A Sec¸a˜o 4.3 apresenta um estudo das cur-
vas de luz e a revisa˜o dos paraˆmetros bina´rios, a investigac¸a˜o da emissa˜o
do disco de acre´scimo e do bright spot usando te´cnicas de mapeamento
por eclipse 3D, e o mapeamento das fontes de flickering na bina´ria.
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4.2 COLETA E REDUC¸A˜O DOS DADOS
Se´ries temporais de fotometria CCD de OY Car foram obtidas
na banda B entre Fevereiro e Abril de 2014 com o SOAR Optical Ima-
ger (SOI) no telesco´pio SOAR de 4.1 m, localizado em Cerro Pacho´n,
Chile. A caˆmera SOI tem um mini-mosaico de dois CCDs retroilumi-
nados E2V 2048×4096 pixels que cobrem um campo de visa˜o quadrada
de 5.26× 5.26 arcmin. Os detectores SOI sa˜o montados com seus lados
longos paralelos e espac¸ados 102 pixels de distaˆncia, resultando em um
espac¸amento de 8” entre as imagens CCD individuais. Todas as ob-
servac¸o˜es foram realizadas em binning de 4×4 pixels e modo de leitura
ra´pida (tempo total de leitura de ∼ 2 s) em uma escala espacial de
0.31” pixel−1. Foi utilizada apenas metade dos CCDs para diminuic¸a˜o
do tempo total de leitura. As observac¸o˜es esta˜o resumidas na Tabela 5.
A coluna 3 lista o nu´mero de exposic¸o˜es em cada noite (Np), a coluna
4 lista a faixa de ciclos (E) observados, a coluna 5 mostra o seeing
me´dio durante cada noite e a u´ltima coluna fornece uma estimativa da
qualidade das observac¸o˜es. O tempo de exposic¸a˜o foi de 3 s, exceto
pela noite do dia 04 Abril onde foram usadas exposic¸o˜es de 3.5 s. O
conjunto de dados compreende curvas de luz cobrindo 23 eclipses da
bina´ria. Todas as curvas de luz foram obtidas com o mesmo conjunto
de instrumento e telesco´pio, o que garante um elevado grau de uni-
formidade ao conjunto de dados. Os dados sa˜o de alta qualidade; as
curvas de luz tem S/N > 150 fora do eclipse.
Tabela 5 – Jornal das observac¸o˜es de OY Car
Data HJDinicio Np E
a Seeing Q b
(2014) (2456000+) (ciclo) (arcsec)
01 fev 690.54371 5300 201153 - 201158 0.8 A
11 fev 700.54123 5842 201312 - 201317 0.8 A
09 mar 726.55127 5570 201724 - 201729 1.0 A
04 abr 752.71704 1723 202138 - 202140 1.1 A
11 abr 759.48449 3158 202246 - 202249 0.9 B
aCom relac¸a˜o a` efeme´ride da eq. (4.2).
bCondic¸o˜es do ce´u: (A) fotome´trico (estrela de refereˆncia esta´vel); (B) algumas
nuvens e variac¸o˜es de transpareˆncia atmosfe´rica.
O processo de reduc¸a˜o dos dados incluiu a correc¸a˜o dos efeitos de
bias e flat-field, a remoc¸a˜o de eventuais raios co´smicos, e a extrac¸a˜o de
fotometria de abertura. As se´ries temporais foram constru´ıdas usando
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Figura 17 – Carta estelar de OY Car, onde R e´ a estrela de refereˆncia,
V a var´ıavel (OY Car), C1 e C2 indicam as estrelas de comparac¸a˜o. N
indica a direc¸a˜o norte, e E a direc¸a˜o leste.
rotinas do IRAF para calcular diferenc¸as de magnitude com relac¸a˜o a
uma estrela de refereˆncia (estrela R na Fig. 17) para a varia´vel e para
duas outras estrelas de comparac¸a˜o no campo. Os resultados esta˜o
mostrados na Fig. 18.
4.3 ANA´LISE
4.3.1 Curvas de Luz
Os dados foram transformados de Data Juliana em Tempo Uni-
versal Coordenado (UTC) para Data Dinaˆmica Juliana Helioceˆntrica
(HJDD) e colocados em fase utilizando a parte linear da efeme´ride se-
noidal de Greenhill et al. (2006),
Tmid(HJDD) = 244 3993.554 06 + 0.063 120 9126× E , (4.2)
onde Tmid e´ o instante do centro do eclipse prima´rio em HJDD e E
e´ o nu´mero do ciclo da bina´ria. Uma pequena correc¸a˜o na fase de
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Figura 18 – Todas as nossas curvas de luz de OY Car. As cores sa˜o:
estrela de refereˆncia (vermelho), OY Car (preto), comparac¸a˜o 1 (verde)
e 2 (azul) da Fig. 17.
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+0.00027 ciclos foi aplicada aos dados para fazer o centro da ana˜ branca
coincidir com a fase zero, φ = 0.0. Essa correc¸a˜o e´ consistente com o
deslocamento em fase calculado a partir do termo senoidal da efeme´ride
de Greenhill et al. (2006) para a e´poca das observac¸o˜es com o SOAR,
de +0.00046 ciclos.
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Figura 19 – Curvas de luz de OY Car superpostas em fase e agrupa-
das em estados de brilho baixo (EB, vermelho) e alto (EA, azul). As
correspondentes curvas de luz da estrela de comparac¸a˜o C1 sa˜o mostra-
das em verde, deslocadas verticalmente de +0.4 unidades para melhor
visualizac¸a˜o.
A Fig. 19 mostra as curvas de luz individuais de OY Car so-
brepostas em fase. Curvas de luz da estrela de comparac¸a˜o de brilho
semelhante esta˜o plotadas em verde; a constaˆncia do fluxo dessa estrela
ao longo das observac¸o˜es indica que todas as variac¸o˜es vistas nas cur-
vas de luz de OY Car sa˜o intr´ınsecas a` varia´vel. A pequena dispersa˜o
no fluxo da estrela de comparac¸a˜o e´ causada por ru´ıdo poissoniano. A
dispersa˜o em torno do fluxo me´dio nas curvas de OY Car e´ significa-
tivamente maior, e e´ causada por flickering. Ale´m disso, suas curvas
exibem eclipses marcados da ana˜ branca e do bright spot, e um pronun-
ciado hump orbital.
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Apesar de estar em quiesceˆncia durante todo o per´ıodo de ob-
servac¸a˜o, OY Car apresentou variac¸o˜es nota´veis de brilho em diferentes
noites e ate´ durante uma mesma noite. Analisando as curvas de luz e´
poss´ıvel notar que a forma do eclipse e a amplitude do flickering esta˜o
correlacionados ao estado de brilho. Isso nos levou a separar as curvas
de luz em dois grupos, correspondendo a estados de brilho alto (EA) e
baixo (EB). A diferenc¸a de comportamento entre as curvas de luz dos
dois estados e o crite´rio de separac¸a˜o entre eles podem ser vistos na
Fig. 20. O gra´fico mostra a dispersa˜o com relac¸a˜o ao fluxo mediano
(uma estimativa aproximada da amplitude do flickering) versus o fluxo
mediano na faixa em fase +0.1 a +0.5 (onde o hump orbital e´ menos
pronunciado). A dispersa˜o e´ menor e razoavelmente independente do
fluxo mediano no estado baixo, e maior e linearmente crescente com o
fluxo no estado alto. A linha pontilhada verde marca a separac¸a˜o entre
os dois estados de brilho. O ponto de comportamento peculiar indicado
por um c´ırculo corresponde a uma transic¸a˜o de estado alto para baixo
ao longo de um mesmo ciclo orbital. Neste caso, o conjunto de dados
foi separado em dois, com o trecho antes do eclipse agrupado ao estado
alto e o trecho apo´s o eclipse agrupado ao estado baixo.
4.3.2 Revisa˜o dos Paraˆmetros Bina´rios
Aproveitamos a excelente qualidade dos dados SOI/SOAR para
revisar os paraˆmetros bina´rios de OY Car.
As fases de ingresso/egresso da ocultac¸a˜o da ana˜ branca (φwi
e φwe) e do bright spot (φbi e φbe) pela estrela secunda´ria fornecem
informac¸a˜o sobre a geometria do sistema bina´rio e os tamanhos rela-
tivos dessas componentes (Wood et al., 1986, 1989). Para estimar essas
fases aplicamos a te´cnica descrita por Wood, Irwin e Pringle (1985),
que consiste em encontrar os pontos de derivada mı´nima (ingresso) e
ma´xima (egresso) nas curvas de luz. Para isso, as curvas de luz sa˜o
concatenadas, suavizadas com filtro de mediana, e a derivada da curva
de luz ∂y/∂x e´ calculada a partir das diferenc¸as de fluxo ∂y e fase ∂x
entre pontos consecutivos. As curvas derivadas sa˜o igualmente suavi-
zadas com filtro de mediana antes da medic¸a˜o das fases e larguras de
interesse.
Outra grandeza de interesse para a determinac¸a˜o dos paraˆmetros
bina´rios e´ a largura em fase da durac¸a˜o do ingresso/egresso do eclipse
da ana˜ branca (∆WD). A partir de ∆WD e da raza˜o de massas q
podemos estimar os demais paraˆmetros bina´rios (Baptista et al., 1998).
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Figura 20 – Dispersa˜o com relac¸a˜o a` mediana versus fluxo relativo
mediano nas fases 0.1−0.5 para as nossas 23 curvas de luz de OY Car. A
dispersa˜o cresce com o fluxo para fluxos maiores. Este comportamento
justifica separar os dados nos dois grupos.
Primeiramente medimos as fases φwi, φwe, φbi, e φbe ajustando
func¸o˜es gaussianas a`s curvas derivadas filtradas. Conquanto o ajuste
gaussiano fornece valores precisos para as fases de derivada ma´xima/mı´-
nima, ele e´ deficiente para a estimativa da largura ∆WD pois, como uma
gaussiana tem uma base infinita e nunca cruza o eixo y = 0, e´ necessa´rio
fazer uma escolha arbitra´ria da altura da gaussiana para a qual se mede
a sua largura. Assim, para obter ∆WD usamos dois me´todos: em uma
primeira aproximac¸a˜o assumimos uma func¸a˜o anal´ıtica simples para
descrever a ocultac¸a˜o da ana˜ branca, e posteriormente realizamos uma
simulac¸a˜o computacional mais realista para a ocultac¸a˜o da ana˜ branca
considerando efeitos de obscurecimento de borda (limb darkening).
4.3.2.1 Me´todo I: Func¸a˜o anal´ıtica
Para este me´todo, as curvas de luz foram preparadas aplicando
filtros de mediana deslizante de 1.5, 2.0 e 2.5 miliciclos seguido de um
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filtro de me´dia deslizante de 3 pontos. A derivada da curva suavizada
foi calculada e posteriormente suavizada com os mesmos procedimentos
de filtragem.
Dada a grande diferenc¸a de tamanho entre a secunda´ria e a ana˜
branca, assumimos uma geometria onde a secunda´ria e´ descrita por
uma frente plana escura que progressivamente oculta um c´ırculo de
brilho constante (a ana˜ branca). Neste caso, a taxa de variac¸a˜o do
fluxo da ana˜ branca e´ descrita pela expressa˜o anal´ıtica,
f(x) = a
√
1−
(
x− c
b
)2
, (4.3)
onde a, b e c sa˜o paraˆmetros livres a serem ajustados aos dados. Temos
que ∆WD e´ equivalente a` 2b e os φwi,we sa˜o representados por c. O
fluxo total eclipsado e´ dado pela integral da Eq. 4.3,
F =
pi
2
ab . (4.4)
Os erros nos paraˆmetros do ajuste sa˜o estimados com um pro-
cedimento de bootstrap (por exemplo, Efron (1982), Watson e Dhillon
(2001)), onde um subconjunto contendo 80% dos dados na faixa em
fase em questa˜o e´ selecionado randomicamente e ajustado a` Eq. 4.3. O
procedimento e´ repetido 100 vezes. O erro em cada paraˆmetro e´ obtido
a partir do desvio absoluto mediano d com relac¸a˜o ao valor original-
mente obtido do paraˆmetro, escalonado para o desvio padra˜o σ pelo
fator σ =
√
pi/2 d. Como os ajustes foram mais sens´ıveis aos filtros de
medianas deslizantes que aos pro´prios erros no processo de bootstrap,
adotamos uma combinac¸a˜o dos dois efeitos de flutuac¸o˜es nos ajustes
para uma estimativa final dos erros nos paraˆmetros ajustados.
Para estimar as fases φbi e φbe fizemos o ajuste de um perfil
gaussiano aos dados com a expressa˜o,
g(x) = m exp
[
− (x− o)
2
n
]
, (4.5)
onde m, n e o sa˜o paraˆmetros livres a serem ajustados aos dados, e o
representa os φbi,be. Os erros foram estimados com o mesmo procedi-
mento descrito anteriormente.
Para estes ajustes foi utilizada a rotina FIT do GNUPLOT.
Exemplos dos ajustes das Eqs. 4.3 e 4.5 sa˜o mostrados nas Figs. 21
e 22, respectivamente. Os resultados esta˜o sumarizados na Tabela 6 e
mostrados na Fig. 23.
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Figura 21 – Exemplo do ajuste da Eq. 4.3 nos dados do EB com me-
diana deslizante 2.0 miliciclos para o egresso da ana˜ branca. Linhas
verde e vermelha representam os dados e o melhor ajuste, repectiva-
mente. Linhas verticais pretas indicam a faixa em fase utilizada para
o ajuste. A linha pontilhada preta indica φwe, e as linhas pontilhadas
azuis indicam ∆WD de melhor ajuste.
Tabela 6 – Valores obtidos pelo me´todo I
EB EA
φwi −0.0258± 0.0002
φwe 0.0257± 0.0002
∆WD 0.0057± 0.0005
φbi −0.0033± 0.0004 −0.0097± 0.0005
φbe 0.0776± 0.0005 0.086± 0.004
F 0.12± 0.01 0.16± 0.03
Analisando os resultados da Tabela 6 podemos notar que o bright
spot no EA entra em eclipse antes e sai depois do que no EB, num
ind´ıcio de que o raio do disco de acre´scimo aumentou do EB para EA.
O fluxo do objeto central (F ) e´ ligeiramente maior no EA do que no
EB (apesar das medidas serem consistentes entre si ao n´ıvel de 2σ).
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Figura 22 – Exemplo do ajuste da Eq. 4.5 nos dados do EB com mediana
deslizante 2.0 miliciclos para o egresso do bright spot. As linhas teˆm o
mesmo significado que na Fig. 21.
Isso pode ser consequeˆncia de aquecimento por acre´scimo (accretional
heating) da ana˜ branca (Godon; Sion, 2003), ja´ que o disco de acre´scimo
e´ mais brilhante no EA e, presumivelmente, a taxa de acre´scimo sobre
a ana˜ branca e´ igualmente maior nesse estado de brilho.
Podemos determinar q a partir das fases de ingresso/egresso do
bright spot assumindo que ele se origine da intersecc¸a˜o da trajeto´ria
bal´ıstica do ga´s em queda com a borda externa do disco. Como boˆnus,
esse procedimento tambe´m serve para estimar o raio externo do disco
de acre´scimo. Foi realizado ajuste de mı´nimos quadrados a`s fases φbi,be
com modelos de trajeto´rias bal´ısticas na faixa de q = 0.080 − 0.120.
A incerteza no valor de q foi obtida sorteando 100 novos conjuntos
φbi,be obedecendo uma distribuic¸a˜o gaussiana (onde cerca de 68% dos
pontos cairiam numa regia˜o ate´ 1σ do valor original), em cada um desses
conjuntos foi feito um ajuste independente de q, e o erro e´ obtido a
partir do desvio absoluto mediano d com relac¸a˜o ao valor originalmente
obtido do paraˆmetro, escalonado para o desvio padra˜o σ pelo fator
σ =
√
pi/2 d. As incertezas nos valores dos raios do disco foram geradas
tomando os valores extremos dentro das barras de erro de φbi,be. Os
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Figura 23 – Curvas de luz de OY Car para os EA (painel superior) e
EB (painel inferior). A linha vermelha e´ a mediana dos dados (filtro
de largura 0.002 ciclos). A linha verde e´ a derivada da curva mediana
com filtro de mediana de mesma largura, escalonada por um fator 310 e
deslocada verticalmente de −0.1. As linhas verticais tracejadas indicam
as fases φwi,we,bi,be. Linhas verticais pontilhadas indicam ∆WD.
resultados desses ajustes sa˜o mostrados nas Figs. 24 e 25.
O valor de melhor ajuste e´ q = 0.107 ± 0.002, consistente com
os valores da literatura ao n´ıvel de 1σ (ver Tabela 4). O valor do raio
externo do disco de acre´scimo medido para o EA foi de 0.57±0.03 RL1
e para o EB foi de 0.466 ± 0.002 RL1 . O raio do disco e´ maior que o
obtido por Wood et al. (1989) tanto no EB quanto no EA. E o raio
do disco no EA e´ maior que no EB; a diferenc¸a e´ estatisticamente
significativa ao n´ıvel de > 3σ. Esse resultado reforc¸a a escolha de
analisar separadamente os dados dos estados de brilho alto e baixo. O
fato da posic¸a˜o do bright spot inferida a partir de medidas com treˆs
diferentes raios de disco consistentemente resultar na mesma raza˜o de
massas q indica a robustez da determinac¸a˜o dessa grandeza por este
procedimento e confirma a hipo´tese de que o jorro de ga´s de fato segue
a trajeto´ria bal´ıstica apo´s deixar o ponto L1.
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Figura 24 – Diagrama de fases de ingresso-egresso. A fase observada de
ingresso/egresso da WD e´ marcado com cruz vermelha, e as diferentes
fases do bright spot esta˜o em caixas vermelhas que indicam as incertezas
nas medidas. A linha pontilhada diagonal descreve a linha que une as
estrelas componentes. A trajeto´ria bal´ıstica teo´rica de melhor ajuste
e´ plotada como uma linha azul (q = 0.107). Os c´ırculos achatados
representam os raios do disco de acre´scimo que passam atrave´s das
posic¸o˜es do bright spot e seus respectivos erros. Os c´ırculos magenta,
verde e preto representam os discos para EA, EB e Wood et al. (1989),
respectivamente.
Uma simulac¸a˜o de Monte Carlo com os valores obtidos para q
e ∆WD nos permite determinar os demais paraˆmetros da bina´ria em
OY Car (e respectivas incertezas). Os resultados sa˜o mostrados no
diagrama massa da prima´ria versus massa da secunda´ria na Fig. 26 e
listados na Tabela 7. A soluc¸a˜o de melhor ajuste e´ obtida da intersec¸a˜o
entre a curva para ∆WD = 0.0057± 0.0005 e a reta q = 0.107± 0.002.
A soluc¸a˜o e´ consistente com a relac¸a˜o massa-raio de Knigge (2006)
para secunda´rias em VCs ao n´ıvel de 1σ. Os paraˆmetros obtidos sa˜o
igualmente consistentes ao n´ıvel de 1σ com os de Wood e Horne (1990)
para u = 0.0 e com os de Littlefair et al. (2008). Para a simulac¸a˜o
computacional da sec¸a˜o seguinte adotaremos os valores de q e i da
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Figura 25 – A geometria adotada da bina´ria para q = 0.107. As posic¸o˜es
observadas da WD e do bright spot sa˜o mostradas como cruzes verme-
lhas. A trajeto´ria bal´ıstica de melhor ajuste esta´ indicada como linha
azul; c´ırculos coloridos mostram o raio do disco de acre´scimo em cada
caso e seus respectivos erros. A linha tracejada mostra os lobos de
Roche da prima´ria e da secunda´ria. Os c´ırculos magenta, verde e preto
representam os discos para EA, EB e Wood et al. (1989), respectiva-
mente.
Tabela 7.
Tabela 7 – Paraˆmetros bina´rios de OY Car pelo me´todo I
q 0.107± 0.002
i 83.3◦ ± 0.1◦
M1/M 0.854± 0.056
M2/M 0.091± 0.006
R1/R 0.0094± 0.0006
R2/R 0.139± 0.003
K1 (km s
−1) 50.4± 1.4
K2 (km s
−1) 471± 10
a/R 0.654± 0.014
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Figura 26 – Diagrama de massa da prima´ria-secunda´ria para OY Car.
As linhas so´lidas mostram os v´ınculos obtidos a partir de q (preto), da
∆WD (azul) e a relac¸a˜o massa-raio para secunda´rias de Knigge (2006)
(verde). As linhas pontilhadas indicam os limites a 1σ dessas relac¸o˜es.
A nuvem de pontos vermelha mostra a regia˜o de confianc¸a para os
valores de M1 e M2, e e´ o resultado de 10
4 simulac¸o˜es de Monte Carlo
com os valores de ∆WD e q. Os resultados sa˜o listrados na Tabela 7.
4.3.2.2 Me´todo II: Simulac¸a˜o computacional
Para este me´todo, as curvas de luz foram preparadas aplicando
filtros de mediana deslizante de 1.7 miliciclos, seguido de um filtro
de me´dia deslizante de 3 pontos. A derivada da curva suavizada foi
calculada e posteriormente suavizada com os mesmos procedimentos
de filtragem.
Esse me´todo consiste em criar uma imagem artificial da ana˜
branca considerando efeitos de limb darkering segundo os modelos de
Gianninas et al. (2013). Para descrever o efeito de limb darkening ado-
tamos a lei na˜o linear, com raiz-quadrada, de Diaz-Cordove´s e Gime´nez
(1992),
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I(µ)
I(1)
= 1− d(1− µ)− f(1−√µ) (4.6)
onde µ = cos θ. Os valores de d e f foram extra´ıdos de Gianninas et al.
(2013) para o modelo com a banda B, log g = 8.25 e Teff = 16500 K.
Assim, temos que d = −0.1124 e f = 0.6732.
Simulamos a ocultac¸a˜o dessa ana˜ branca segundo a geometria do
sistema (q = 0.107 e i = 83.3◦) tendo como varia´veis dois paraˆmetros:
o raio da ana˜ branca e a sua intensidade. O raio foi variado de 0.01 RL1
ate´ 0.03 RL1 , enquanto que a intensidade na derivada do fluxo foi va-
riado de 20 ate´ 50. As incertezas foram estimadas pelo mesmo proce-
dimento descrito na Sec¸a˜o 4.3.2.1.
Para transformar o raio da ana˜ branca de melhor ajuste em um
valor de ∆WD, combinamos as relac¸o˜es RL1/a (Plavec; Kratochvil, 1964),
R2/a (Paczyn´ski, 1971) e ∆WD/R1 (Ritter, 1980),
∆WD ' 0.500− 0.227 log q
pi z(q)
√
1− 38/34
(
1+q
q
)2/3
cos2 i
R1
RL1
= 0.282
R1
RL1
, (4.7)
onde z(q) e´ a distaˆncia relativa do centro do disco ao ponto tangente
a` superf´ıcie da secunda´ria que marca o in´ıcio/fim do eclipse da WD
(Baptista; Jablonski; Steiner, 1989). Para nosso caso, z(q) = 0.973.
Um exemplo do ajuste feito pelo me´todo II e´ mostrado na Fig. 27.
Pode-se notar que modelo computacional na˜o e´ sime´trico em relac¸a˜o
ao centro da ocultac¸a˜o da ana˜ branca. Esse efeito e´ consequeˆncia da
geometria da bina´ria, em particular do formato curvo da sombra da
secunda´ria projetada sobre a ana˜ branca. A introduc¸a˜o do efeito de limb
darkening causa um “estreitamento” na forma da derivada, o que requer
uma ana˜ branca ligeiramente mais larga para ajustar o mesmo conjunto
de dados em comparac¸a˜o com o modelo simples da Sec¸a˜o 4.3.2.1. O
melhor ajuste e´ obtido para ∆WD = 0.0061±0.0005, consistente com o
resultado da Sec¸a˜o 4.3.2.1 ao n´ıvel de 1σ. Os fluxos do objeto central de
melhor ajuste para os estados EB e EA sa˜o, respectivamente, 0.14±0.01
e 0.15 ± 0.01. O fluxo do objeto central no EA ainda e´ maior que
no EB, mas nesse caso as diferenc¸as sa˜o estatisticamente ainda menos
significativas, ao n´ıvel de 1σ.
Repetimos as simulac¸o˜es de Monte Carlo descritas na Sec¸a˜o 4.3.2.1
para obter o conjunto de paraˆmetros bina´rios correspondentes. Os re-
sultados sa˜o mostrados na Fig. 28 e listados na Tabela 8. Comparando
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Figura 27 – Exemplo do ajuste feito pelo me´todo II nos dados do EB
com mediana deslizante 1.7 miliciclos para o egresso da ana˜ branca.
Linhas verde e vermelha representam os dados e o melhor ajuste, repec-
tivamente. Linha tracejada preta indica φwe. As linhas azuis indicam
∆WD de melhor ajuste junto com sua incerteza.
as duas tabelas, vemos que levar em conta o efeito de limb darkening
resulta numa ana˜ branca maior, e em valores menores para as massas
das duas estrelas. O conjunto de paraˆmetros bina´rios resultante con-
tinua consistente ao n´ıvel de 1σ com os resultados de Wood e Horne
(1990) e Littlefair et al. (2008). Para o restante da ana´lise, adotamos
os valores listados na Tabela 8.
4.3.3 Mapeamento do Disco de Acre´scimo
Como nossas curvas de luz apresentam um pronunciado hump
orbital, resolvemos usar a te´cnica de mapeamento por eclipse 3D que
nos ajudara´ a modular este hump como uma mancha na borda do disco.
Os dados foram agrupados em EA e EB e foi calculado o fluxo
mediano para um conjunto de pequenas caixas em fase orbital. A in-
certeza associada e´ obtida do desvio absoluto mediano com relac¸a˜o ao
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Tabela 8 – Paraˆmetros bina´rios de OY Car pelo me´todo II
q 0.107± 0.002
i 83.3◦ ± 0.1◦
M1/M 0.808± 0.054
M2/M 0.086± 0.006
R1/R 0.0100± 0.0006
R2/R 0.136± 0.003
K1 (km s
−1) 49.4± 1.4
K2 (km s
−1) 462± 10
a/R 0.642± 0.014
 0
 0.05
 0.1
 0.15
 0.2
 0  0.2  0.4  0.6  0.8  1  1.2
M
a s
s a
 d
a  
S e
c u
n d
á r
i a
 ( M
O ·  
)
Massa da Primária (MO· )
q = 0.107 ± 0.002
∆WD = 0.0061 ± 0.0005
R2/RO· = 0.644 · (M2/MO· )0.64 (Knigge, 2006)
Figura 28 – Diagrama de massa da prima´ria-secunda´ria para OY Car
ana´logo a` Fig. 26 obtido pelo me´todo II.
fluxo mediano em cada caixa. As curvas de luz resultantes tem re-
soluc¸a˜o em fase de 0.003 ciclos durante o eclipse (entre −0.1 ate´ +0.1
ciclos) e de 0.009 ciclos fora do eclipse. Apenas as fases orbitais de −0.4
ate´ +0.4 ciclos foram inclu´ıdos porque nosso algoritmo de mapeamento
por eclipse na˜o trata um poss´ıvel eclipse da secunda´ria pelo disco de
acre´scimo (na fase ±0.5).
O nosso mapa de eclipse 3D consiste numa matriz de 51×51 pixels
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numa superf´ıcie coˆnica de lado de 2RL1 centrada na posic¸a˜o da ana˜
branca e inclinada num aˆngulo de meia abertura β em relac¸a˜o ao plano
orbital, mais uma borda circular de 102 pixels ortogonais ao plano or-
bital a uma distaˆncia Rd (< RL1) do centro do disco. A borda do
disco permite modelar modulac¸o˜es fora do eclipse (como a emissa˜o ani-
sotro´pica do bright spot na borda do disco). A geometria do eclipse
e´ definida pelos paraˆmetros q e i, e a escala do mapa e´ definida por
RL1 . Foram adotados os valores obtidos na Sec¸a˜o 4.3.2.2: RL1 =
(0.457±0.011) R, q = 0.107±0.002 e i = 83.3◦±0.1◦, que correspon-
dem a uma largura do eclipse da ana˜ branca de ∆φ = 0.0515± 0.0004
ciclos. Essa combinac¸a˜o de paraˆmetros garante que a ana˜ branca esteja
no centro do mapa.
As reconstruc¸o˜es foram obtidas adotando valores para os es-
palhamentos radial e azimutal respectivamente de ∆r = 0.05RL1 e
∆θ = 30◦, e atingiram um qui-quadrado final reduzido de χ2red ' 1
para todas as curvas de luz. As incertezas estat´ısticas no mapa de
eclipse sa˜o estimadas com um procedimento ana´logo ao da Sec¸a˜o 3.3.3,
mas neste caso, usamos te´cnicas de bootstrap (Efron, 1982; Watson; Dhil-
lon, 2001), para gerar 100 mapas de eclipse randoˆmicos.
O mapeamento por eclipse 3D introduz dois paraˆmetros adicio-
nais a ajustar, o raio da borda do disco (Rd) e a metade do aˆngulo de
abertura do disco β. Como mostrado em Baptista, Borges e Oliveira
(2016), e´ poss´ıvel usar a te´cnica de entropy landscape para obter valo-
res o´timos para Rd e β selecionando aquele par que resulta no mapa
de eclipse com a maior entropia. Simulac¸o˜es mostram que este proce-
dimento recupera os valores corretos de Rd e β com erros da ordem
de 0.05RL1 e 0.5
◦, respectivamente. Uma vez que os raios do disco
de acre´scimo de OY Car nos estados EA e EB foram determinados de
forma confia´vel e mais precisa na Sec¸a˜o 4.3.2.1, podemos fixar os valores
Rd(EB) = 0.466RL1 e Rd(EA) = 0.57RL1 para a ana´lise a seguir.
O mapeamento 3D para a curva de luz do EB produz um hump
orbital modelado mais largo em fase do que os dados reais, sugerindo
que a emissa˜o do bright spot na borda do disco sofre efeitos de limb
darkening. Assim, fizemos uma modificac¸a˜o da geometria de ocultac¸a˜o
na borda do disco, considerando agora efeitos de limb darkering sobre
seus pixels segundo a expressa˜o I(θ) = 1− E(1− cos θ), onde E e´ um
paraˆmetro livre que mede a intensidade do efeito de limb darkering e θ
e´ o aˆngulo entre a normal ao pixel da borda e a linha de visada na fase
correspondente.
Levando em conta essas considerac¸o˜es, aplicamos a te´cnica de
entropy landscape para determinar os melhores valores para β e E. Os
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resultados dessa ana´lise sa˜o mostrados nas Figs. 29 e 30.
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Figura 29 – Entropy landscape para a curva de luz do EB, contornos
arbitra´rios.
Obtemos β = 0.0◦ ± 0.5◦ e E = 0.50 ± 0.05 para o EB, e β =
0.5◦± 0.5◦ e E = 0.60± 0.05 para o EA. Como podemos notar, o disco
de acre´scimo e´ geometricamente fino, tanto para o EB quanto para o
EA. Os valores de E obtidos do entropy landscape nos dois estados
de brilho sa˜o consistentes ao n´ıvel de 1σ. Uma vez que a versa˜o do
programa com efeito de limb darkening na borda do disco na˜o altera de
forma percept´ıvel os resultados para a curva de luz do EA, decidimos
adotar o valor E = 0.5 para os dois estados de brilho.
Com estes valores, podemos agora gerar mapas de eclipses juntos
com a distribuic¸a˜o de brilho na borda para os EB e EA. Os resultados
esta˜o mostrados na Fig. 31.
Os paine´is inferiores na Fig. 31 mostram as curvas de luz (pon-
tos e barras de erro em vermelho) para os estados de brilho alto (EA,
esquerda) e baixo (EB, direita) e as correspondentes curvas de melhor
ajuste do mapeamento 3D (linhas so´lidas pretas). Os paine´is centrais
mostram os mapas de eclipse obtidos. A linha tracejada externa e´ o
lobo de Roche, a linha tracejada interna e´ raio do disco de acre´scimo, e
a linha tracejada curvil´ınea e´ a trajeto´ria bal´ıstica do fluxo de acre´scimo
a partir do ponto lagrangiano interno. Regio˜es dentro das linhas de con-
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Figura 30 – Entropy landscape para a curva de luz do EA, contornos
arbitra´rios.
torno vermelho/azul esta˜o acima de 3 e 5 σ de significaˆncia estat´ıstica,
respectivamente. Os paine´is superiores mostram a distribuic¸a˜o de bri-
lho na borda do disco (curvas azuis) e as linhas tracejadas vermelhas
representam o limite de 1σ das distribuic¸o˜es. A linha pontilhada indica
a posic¸a˜o azimutal do bright spot medida pela intersecc¸a˜o da trajeto´ria
bal´ıstica do ga´s com a borda do disco. O aˆngulo de ma´xima emissa˜o e´
um pouco maior que a posic¸a˜o radial do bright spot.
A ana˜ branca e´ a fonte de luz dominante no o´tico para OY Car em
quiesceˆncia. Para melhor visualizar a distribuic¸a˜o de brilho do disco de
acre´scimo quiescente, removemos a contribuic¸a˜o da ana˜ branca da curva
de luz nos estados EA e EB, e aplicamos o me´todo de mapeamento por
eclipse a`s curvas de luz resultantes. A contribuic¸a˜o da ana˜ branca
e´ tomada como zero durante seu eclipse e constante e igual ao fluxo
inferido na Sec¸a˜o 4.3.2.2 fora do eclipse. Os resultados sa˜o mostrados na
Fig. 32. A curva de luz com a contribuic¸a˜o da ana˜ branca esta´ indicada
em verde em cada painel. No mais, a notac¸a˜o e´ a mesma da Fig. 31.
Comparando as Figs. 31 e 32, podemos notar que no EB temos
duas fontes pronunciadas sendo eclipsadas, uma sendo o objeto central e
a outra o bright spot na borda do disco. O disco em si tem contribuic¸a˜o
quase nula na nossa reconstruc¸a˜o para o EB, o bright spot governa
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Figura 31 – Resultados do mapeamento por eclipse 3D para as curvas
de luz de OY Car nos EA (paine´is a` esquerda) e EB (paine´is a` direita).
Paine´is inferiores: Mostram os dados de OY Car (pontos vermelhos) e
as correspondentes curvas de melhor ajuste do mapeamento 3D (linhas
pretas). Paine´is centrais: Mostram os mapas de eclipse obtidos. A
linha tracejada externa e´ o lobo de Roche, a linha tracejada interna e´
raio do disco de acre´scimo, e a linha tracejada curvil´ınea e´ a trajeto´ria
bal´ıstica do fluxo de acre´scimo a partir de L1. Regio˜es dentro das linhas
de contorno vermelho/azul esta˜o acima de 3 e 5 σ de significaˆncia es-
tat´ıstica, respectivamente. Paine´is superiores: Mostram a distribuic¸a˜o
de brilho na borda do disco (curvas azuis) e as linhas tracejadas verme-
lhas representam o limite de 1σ das distribuic¸o˜es. A linha pontilhada
indica a posic¸a˜o azimutal do bright spot medida pela intersecc¸a˜o da
trajeto´ria bal´ıstica do ga´s com a borda do disco.
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Figura 32 – Resultados do mapeamento por eclipse 3D para as curvas
de luz de OY Car subtra´ıdas da contribuic¸a˜o da ana˜ branca (indicada
pela linha verde nos paine´is da esquerda). A notac¸a˜o e´ a mesma da
Fig. 31.
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a modulac¸a˜o neste estado. Existe evideˆncia de emissa˜o aumentada
ao longo da trajeto´ria bal´ıstica para ale´m da borda do disco, mais
facilmente vis´ıvel no mapa da Fig. 32. Contudo, essa regia˜o do mapa
tem baixa significaˆncia estat´ıstica. E´ poss´ıvel que essa emissa˜o seja
um artefato do me´todo de mapeamento causado pelo espalhamento de
parte da distribuic¸a˜o de brilho de fontes compactas ao longo da borda
da sombra da secunda´ria (efeito de criss crossed arcs, ver Baptista
(2016)). Ja´ para o EA, temos uma emissa˜o disco mais pronunciada,
enquanto o bright spot apresenta uma diminuic¸a˜o na intensidade em
relac¸a˜o ao disco.
A reduc¸a˜o na intensidade do bright spot no EA pode ser con-
sequeˆncia do raio maior do disco neste estado ja´ que, se na˜o houver
aumento significativo da taxa de transfereˆncia de mate´ria, a energia
potencial gravitacional liberada no choque entre o jorro de mate´ria
e a borda externa do disco e´ menor que no estado baixo (ou seja,
Lbs(EA)/Lbs(EB) = Rd(EB)/Rd(EA) < 1 se M˙(EB) ' M˙(EA)).
4.3.4 Ana´lise do Flickering
No´s aplicamos os me´todos ‘Single’ (Bruch, 1996, 2000) e ‘Ensem-
ble’ (Horne; Stiening, 1985; Bennie; Hilditch; Horne, 1996) aos conjuntos de
curvas de luz dos EA e EB de OY Car para derivar a dependeˆncia
orbital das componentes de baixa e alta frequeˆncia do flickering. A
descric¸a˜o detalhada e aplicac¸a˜o combinada de ambas os me´todos pode
ser encontrada em Baptista e Bortoletto (2004).
Para investigar a dependeˆncia do flickering em OY Car com a
frequeˆncia, calculamos periodogramas Lomb-Scargle (Press et al., 1992)
para todos os conjuntos de dados. A curva de luz mediana do corres-
pondente estado de brilho foi subtra´ıda de cada curva de luz indivi-
dual antes de calcular o periodograma para remover a contribuic¸a˜o do
per´ıodo orbital. Periodogramas me´dios para os estados de brilho alto
(EA) e baixo (EB) foram calculados a partir dos periodogramas com-
binados das curvas correspondentes. A Fig. 33 mostra os espectros de
densidade de poteˆncia (PDS) me´dios resultantes, com resoluc¸a˜o de 0.05
unidades em escala logar´ıtmica de frequeˆncias. O PDS pode ser descrito
por uma lei de poteˆncia P (f) ∝ f−1.2 de 0.3 mHz ate´ 10 mHz para am-
bos os estados. A inclinac¸a˜o da distribuic¸a˜o do PDS e´ consistente com
a tendeˆncia geral encontrada em outras VCs, que pode ser bem des-
crita pela lei de poteˆncia com expoente me´dio P (f) ∝ f−2.0±0.8 (Bruch,
1992; Baptista; Bortoletto, 2004, 2008; Baptista; Borges; Oliveira, 2016). As
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distribuic¸o˜es para o EA e o EB se desviam da e caem mais depressa
que a lei de potencia ajustada para frequeˆncias acima de ' 20 mHz. A
frequeˆncia de corte inferior fc usada para a filtragem na ana´lise com o
me´todo ‘Single’ amostra exatamente essa regia˜o espectral. Para valores
menores de fc, as curvas de luz sofrem com excesso de filtragem e na˜o
seguem bem as variac¸o˜es ra´pidas de intensidade causadas pelo ingres-
so/egresso da ana˜ branca e do bright spot nem o pequeno trecho em
fase no qual estas duas fontes esta˜o ocultas, introduzindo artefatos nes-
tas fases orbitais (as ‘orelhas de Batman’) e reduzindo artificialmente a
profundidade do eclipse na curva da amplitude do flickering. Por outro
lado, valores maiores de fc apenas degradam a S/N da curva de flicke-
ring resultante. Por conta da distribuic¸a˜o em forma de lei de poteˆncia,
as curvas de flickering calculadas pelo me´todo ‘Ensemble’ sa˜o domina-
das pelas componentes de baixa frequeˆncia, enquanto as curvas obtidas
pelo me´todo ‘Single’ incluem apenas componentes de alta frequeˆncia
(≥ 20 mHz, ou per´ıodos < 50 s).
As curvas resultantes da aplicac¸a˜o dos me´todos ‘Single’ e ‘En-
semble’ sa˜o mostradas na Fig. 34. A amplitude do flickering e´ maior no
EA do que no EB para os dois me´todos, em concordaˆncia com a ana´lise
da Sec¸a˜o 4.3.1. Isso justifica a decisa˜o de analisar separadamente os
dados dos dois estados de brilho. A amplitude do flickering e´ maior
que o ru´ıdo poissoniano por fatores 15− 20 para as curvas Ensemble e
por fatores 5− 8 para as curvas Single. Aplicamos a te´cnica de mapea-
mento por eclipse 3D a`s curvas Ensemble e Single para os dois estados
de brilho para a mesma geometria usada na Sec¸a˜o 4.3.3. Os resultados
sa˜o mostrados na Fig. 35. As incertezas nos mapas de eclipse foram
obtidas com o mesmo procedimento descrito na Sec¸a˜o 4.3.3.
Na Fig. 35, os paine´is de cada linha representam a ana´lise das
curvas de flickering nos EA e EB com os me´todos ‘Ensemble’ e ‘Single’,
respectivamente. Os paine´is a` esquerda mostram as curvas de flickering
de OY Car (pontos vermelhos), e o ajuste obtido atrave´s do mapea-
mento por eclipse 3D (linha preta). Os paine´is centrais mostram os
mapas de eclipse do flickering obtido para OY Car. A escala de cinza
tem a mesma faixa dinaˆmica mas representa intensidades 10 vezes me-
nores que na Fig 31. A linha tracejada externa e´ o lobo de Roche, a
linha tracejada interna e´ raio do disco de acre´scimo, e a linha trace-
jada curvil´ınea e´ a trajeto´ria bal´ıstica do fluxo de acre´scimo a partir
do ponto Lagrangiano interno. Regio˜es dentro das linhas de contorno
verde/azul/vermelha esta˜o acima 2, 3 e 5 σ de significaˆncia estat´ıstica,
respectivamente. Os paine´is a` direita mostram a distribuic¸a˜o de flicke-
ring na borda do disco.
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Figura 33 – PDS me´dios para as curvas de luz dos estados de brilho
alto (EA, painel superior) e baixo (EB, painel inferior). Espectros de
lei de poteˆncia P (f) ∝ fα de melhor ajuste na regia˜o 0.3 − 10 mHz
sa˜o mostrados como linhas so´lidas; os correspondentes valores de α
esta˜o listados em cada painel. As setas marcam a frequeˆncia de corte
fc = 20 mHz usada para a filtragem no me´todo ‘Single’. As frequeˆncias
keplerianas correspondentes a` R1 e os Rd em ambos os estados esta˜o
ilustrados como linhas verticais tracejadas.
Os mapas de eclipse de flickering indicam uma fonte central do-
minante e produc¸a˜o de flickering ao longo do jorro de mate´ria para
adiante do bright spot, sugerindo que existe gas stream overflow em
OY Car. As distribuic¸o˜es de brilho na borda indicam que o flickering
originado dessa regia˜o e´ de baixa frequeˆncia. As intensidades do flic-
kering na posic¸a˜o do bright spot correspondem a ' 20% e ' 5% da
intensidade do bright spot na distribuic¸a˜o de brilho da borda para as
componente estaciona´rias da luz nos estados EA e EB, respectivamente.
O aumento da amplitude do flickering do bright spot no EA sugere que
a taxa de transfereˆncia de mate´ria seja mais alta nesse estado de brilho.
Possivelmente em resposta a esse aumento na taxa de transfereˆncia de
mate´ria, o EA apresenta uma terceira fonte de flickering, uma compo-
nente extensa proveniente do disco de acre´scimo.
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Figura 34 – Painel superior: Curvas de luz estaciona´rias (medianas)
para os EA (azul) e EB (vermelho). Painel central: Curvas orbitais
de flickering pelo me´todo ‘Ensemble’ para EA e EB. Painel inferior:
Curvas orbitais de flickering pelo me´todo ‘Single’ (altas frequeˆncias,
f > 20 mHz) para EA e EB. A amplitude do flickering no EA e´ maior
que em EB em ambos os casos.
A componente central do flickering pode estar associada a acre´s-
cimo na˜o estaciona´rio sobre a ana˜ branca ou turbuleˆncia po´s-choque na
boundary layer (Elsworth; James, 1982; Bruch, 1992). A componente de
flickering associada ao jorro de mate´ria parece ser consequeˆncia de tur-
buleˆncia gerada pela colisa˜o entre esse jorro de mate´ria e o material do
disco de acre´scimo subjacente (Shu, 1976). A componente de flicke-
ring associada ao disco de acre´scimo e´ possivelmente consequeˆncia de
turbuleˆncia magneto-hidrodinaˆmica na atmosfera do disco (Geertsema;
Achterberg, 1992; Baptista; Bortoletto, 2004) – o que nos fornece a pers-
pectiva de estimar a viscosidade do disco de acre´scimo de OY Car em
quiesceˆncia (ver, por exemplo, Baptista e Bortoletto (2004), Baptista,
Borges e Oliveira (2016)). O fato da componente disco do flickering ser
mais pronunciada no EA sugere que a viscosidade no disco de acre´scimo
nesse estado de brilho seja maior que no EB.
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Figura 35 – Resultados do mapeamento por eclipse 3D nas curvas de
flickering obtidas com as te´cnicas ‘Single’ e ‘Ensemble’. Paine´is a` es-
querda, centrais e a` direita mostram as curvas de flickering junto com
o ajuste obtido, os mapas de eclipses e as distribuic¸o˜es de flickering na
borda do disco de OY Car, respectivamente. A notac¸a˜o e´ a mesma da
Fig. 31.
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5 CONCLUSO˜ES E PERSPECTIVAS
Esse trabalho reporta os resultados do estudo de dois objetos
astronoˆmicos: SDSS J0926+3624, a varia´vel catacl´ısmica eclipsante de
menor per´ıodo orbital conhecida e membro da classe das AM CVn, e
OY Carinae, uma nova ana˜ eclipsante do tipo SU UMa.
J0926 estava no seu estado quiescente de brilho, e suas curvas de
luz na˜o mostraram evideˆncia de superhump na e´poca das observac¸o˜es,
diferentemente do observado por Copperwheat et al. (2011). Simula-
mos a contribuic¸a˜o da ana˜ branca (WD) a` curva de luz levando em
conta a geometria da bina´ria e efeitos de limb darkening. A curva si-
mulada foi subtra´ıda da curva orbital me´dia observada para isolar a
contribuic¸a˜o das demais fontes de luz na bina´ria (gas stream + disco).
Essa curva de luz modelada foi subtra´ıda dos nossos dados para obter
a curva de luz do disco de acre´scimo de J0926. As curvas de luz sem/
com WD-subtra´ıda foram ajustadas pelo me´todo de mapeamento por
eclipse para obter o primeiro mapa de eclipse de um disco de acre´scimo
deficiente em hidrogeˆnio. O mapa de eclipse com a WD-subtra´ıda mos-
tra uma emissa˜o aumenta ao longo da trajeto´ria bal´ıstica, sugerindo
a existeˆncia de gas stream overflow na e´poca das nossas observac¸o˜es.
Essa emissa˜o aumentada pode estar associada a uma mudanc¸a na taxa
de transfereˆncia de mate´ria, que explicaria o estado de brilho diferente
do observado por Copperwheat et al. (2011). As distribuic¸o˜es radiais
de temperatura de brilho revelam um disco de acre´scimo com tempe-
raturas de ∼ 4000 K, e a emissa˜o aumentada ao longo do jorro com
temperaturas de ∼ 6000 K, que reforc¸a a sugesta˜o da existeˆncia de gas
stream overflow na e´poca de coleta dos dados.
A ana´lise de J0926 esta´ conclu´ıda. Um artigo descrevendo estes
resultados esta´ em fase final de redac¸a˜o e sera´ submetido para pu-
blicac¸a˜o em breve.
OY Car foi observada no seu estado quiescente de brilho, mas
suas curvas de luz individuais apresentaram uma variac¸a˜o de ∼ 30%
no brilho e mudanc¸as na morfologia do hump orbital e no eclipse que
nos fez separa´-las em dois estados distintos (alto e baixo) de brilho.
Aproveitamos a excelente qualidade dos dados SOAR para revisar os
paraˆmetros bina´rios de OY Car. Nessa revisa˜o, obtemos valores pro´ximos
aos encontrados na literatura, mas agora, levando em considerac¸a˜o a
geometria do sistema e efeitos de limb darkering para a determinac¸a˜o
da massa da prima´ria. Obtemos q = 0.107 ± 0.002, i = 83.3◦ ± 0.1◦,
M1 = 0.808±0.054 M, e raios externos do disco de 0.466±0.002 RL1 e
92
0.57± 0.03 RL1 para os EB e EA, respectivamente. A diferenc¸a signifi-
cativa no raio do disco entre os estados de brilho justifica nossa escolha
em analisar separadamente os dados nestes dois estados de brilho. O
fato de obtermos a mesma raza˜o de massas a partir de observac¸o˜es em
que o disco tinha raios bem distintos e´ um indicativo de que o jorro
de mate´ria transferida de fato segue a trajeto´ria bal´ıstica a partir de
L1 e que o bright spot se origina da colisa˜o desse jorro com a borda do
disco, ressaltando a robustez do me´todo fotome´trico de determinac¸a˜o
de paraˆmetros em VCs eclipsantes.
Mapas de eclipse 3D indicam que o estado baixo de brilho e´ do-
minado pela emissa˜o da ana˜ branca e pelo bright spot na borda do disco
– responsa´vel pela modulac¸a˜o orbital –, sem contribuic¸a˜o estatistica-
mente significativa do disco de acre´scimo. O disco de acre´scimo e´ maior
e mais brilhante no EA, enquanto o bright spot apresenta uma dimi-
nuic¸a˜o de intensidade (isso e´ devido ao fato do disco ser maior no EA, e
com isso a energia potencial gravitacional liberada pelo choque e´ menor
do que no EB). Existe evideˆncia marginal de um pequeno aumento no
brilho da ana˜ branca no EA em comparac¸a˜o com o EB.
O estudo do flickering com os me´todos ‘Single’ e ‘Ensemble’ e
com te´cnicas de mapeamento por eclipse 3D mostrou que a amplitude
do flickering e´ maior no EA do que no EB – justificando nossa escolha
em analisar separadamente os dados em dois estados de brilho. O
flickering originado na regia˜o do bright spot e´ de baixa frequeˆncia,
enquanto no disco de acre´scimo temos tanto flickering de alta quanto
de baixa frequeˆncia. Conquanto quase na˜o existe evideˆncia de emissa˜o
do jorro de mate´ria na luz estaciona´ria do EB, essa componente aparece
de forma clara no mapa de flickering, sugerindo que a emissa˜o dessa
estrutura seja quase toda na forma de flickering. Por outro lado, no EA
temos emissa˜o do disco no mapa da componente estaciona´ria e o mapa
de flickering teˆm contribuic¸a˜o disco. Este flickering originado do disco
pode ser explicado como efeito da turbuleˆncia magneto-hidrodinaˆmica
em disco de acre´scimo com rotac¸a˜o diferencial (Geertsema; Achterberg,
1992).
O passo final nessa ana´lise e´ obter a distribuic¸a˜o espacial da
amplitude relativa da componente disco do flickering e seguir a me-
todologia de Baptista, Borges e Oliveira (2016) para estimar a visco-
sidade do disco de acre´scimo de OY Car em quiesceˆncia e comparar
os resultados com aqueles obtidos para outras novas ana˜s quiescentes
como V2051 Oph (Baptista; Bortoletto, 2004), HT Cas (Baptista, 2012) e
V4140 Sgr (Baptista; Borges; Oliveira, 2016). Um artigo reportando todos
os resultados dessa ana´lise seja submetido para publicac¸a˜o em breve.
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A experieˆncia adquirida durante o mestrado nos permite avanc¸ar
na investigac¸a˜o das causas do flickering em VCs e na estimativa da
viscosidade em seus discos de acre´scimo no doutorado que se inicia na
sequeˆncia. Pretendemos expandir a amostra de objetos para os quais
esse tipo de ana´lise foi efetuada. Para tanto, contamos com dados de
fotometria ra´pida de um conjunto de VCs do hemisfe´rio norte obser-
vadas por colaboradores da National University of Athens e preten-
demos solicitar tempo no SOAR para um experimento semelhante em
V348 Puppis, uma VC eclipsante dentro do gap de per´ıodos entre 2 e
3 hs. Aguardamos tambe´m o restabelecimento do acordo entre o Brasil
e o CFHT para repetir o projeto de observac¸o˜es de J0926, desta feita
com um telesco´pio que permita obter dados de melhor S/N e possibilite
o mapeamento das fontes de flickering nessa bina´ria.
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